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Resumen
En este trabajo see estudió el fenómeno de los sismos solares asociados a explosiones fuertes que ocurren en las capas altas
de la atmósfera solar. Se formuló una descripción fı́sica mediante la cual se intenta dar una explicación a los procesos involucrados en
la generación de una fuente sı́smica. Para esto, se consideró un modelo estocástico de aceleración de electrones en torno a la vecindad
inmediata en donde ocurre la explosión solar. Se trabajó en la reducción y análisis de datos obtenidos por telescopios en tierra y
por satélites para una muestra de fulguraciones con una emisión alta en rayos-X duros durante el inicio del ciclo solar veinticuatro.
Además, se desarrolló una simulación numérica que soluciona la ecuación de Fokker-Planck a fin de entender la manera en la que
evoluciona la función de distribución que describe el comportamiento dinámico global de un conjunto de electrones acelerados
estocásticamente. Al final se encontró evidencia sı́smica sobre cinco fulguraciones diferentes de la muestra que mostraron también
caracterı́sticas tı́picas en la emisión, a diferentes bandas del espectro, que se asocian a la presencia de electrones acelerados durante
dichos fenómenos. Gracias a las observaciones y a la simulación se encontró que el tiempo de inyección de los electrones en la cima
de un bucle solar es un factor importante a la hora de evaluar la posible generación de un sismo por causa de la interacción de los
electrones con el plasma local. Se plantea una discusión en la que se dejan abiertas diferentes alternativas que pueden explicar la
posible generación de los sunquakes.





On the stochastic acceleration of electrons and
seismicity associated with solar flares
We studied the phenomenon of sunquakes associated with strong explosions occurring in the upper layers of the solar
atmosphere. A physical description was formulated to explain the processes involved in the generation of a seismic source. In this
way, we considered a stochastic model of electron acceleration around the immediate vicinity where solar explosion occurs. We
worked on the reduction and analysis of data obtained by ground-based telescopes and satellites for a sample of flares with a high
emission in hard X-rays during the beginning of the twenty-four solar cycle. Additionally, a numerical simulation was developed to
solve the Fokker-Planck equation to understand the way in which the distribution function evolves describing the overall dynamic
behavior of a group of stochastically accelerated electrons. At the end, seismic evidence was found for five di↵erent flares in the
sample which also showed typical features in the emission, at di↵erent spectral bands, associated with the presence of accelerated
electrons during these phenomena. Thanks to the observations and the simulation, we found that the time of injection of electrons
into the top of the loop is an important feature when we evaluate the possible generation of a sunquake caused by the interaction
between electrons and the local plasma. We propose a discussion in which di↵erent alternatives are left open to explain the possible
generation of sunquakes.




“Dedicada a mis padres, hermanos, mi novia y amigos.
Gracias por tantas bendiciones. ”

El Sol siempre será aquella semilla que al germinar
nos bendecirá con el nacimiento de un nuevo amanecer.
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pre guiándome, corrigiendome, regañandome cuando ha sido necesario hacerlo, pero también felicitándome
cuando él ha creı́do que lo merezco. Me ha empujado a aventurarme en este mundo cientı́fico, gracias a sus
“sugierencias” (siempre lo he molestado con que sus sugerencias parecen más bien una clase extraña de -“tiene
que hacer esto”-) he podido conocer otros lugares extraordinarios y personas que se “rompen la cabeza” como
nosotros con los mismos problemas cientı́ficos. Gracias a él he podido conocer y compartir buenos momentos
con gente que ha dedicado su vida entera al estudio del Sol. Él ha ampliado mi horizonte de vida y me a
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sido interesante y muy sorprendente conocer cientı́ficos de tan alto nivel.
Mis agradecimientos espaciales a Paulo Simoes con quien mantuvimos unas conversaciones muy intere-
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Introducción
En la actualidad el estudio del Sol ataca varios frentes, desde un análisis en el intento de comprender su
dinámica y estructura interna, ası́ como también el desarrollo de diferentes técnicas observacionales que bus-
can entender la totalidad de fenómenos superficiales que se presentan principalmente por la existencia de un
campo magnético que no es estático.
Uno de los tantos fenómenos superficiales que se presentan en el Sol son las llamadas explosiones solares
(fulguraciones), y algunas de ellas pueden inducir la generación de una fuente sı́smica bien localizada que
causa posteriormente la visualización de señales tipo Doppler concéntricas que se propagan a través de las
capas altas de la atmósfera solar (un sismo en el Sol). La manera en que dicha fuente sı́smica es generada
es un tema de discusión abierto aún hoy en dı́a. Una de las tantas propuestas considera la inyección brusca
de electrones desde el lugar en donde ocurre la explosión hasta alcanzar capas más profundas. Uno de los
mecanismos para describir la dinámica mediante la cual este conjunto grande de partı́culas es transportado
utiliza un tratamiento estocástico.
El objetivo de esta tesis es asociar un proceso estocástico de aceleración de partı́culas con la posibilidad
de generar dicha fuente sı́smica. Siguiendo esta dirección el trabajo se ha dividido en cuatro grandes bloques
como se describe a continuación.
En el primer capı́tulo, llamado Fundamentos generales, se hace una introducción general al tema de la
astrofı́sica solar haciendo hincapié especial en aquellos fenómenos de interés particular para nosotros en el
desarrollo de este trabajo: Las fulguraciones solares. Al final se hace una breve descripción de los diferentes
instrumentos observacionales usados en la actualidad en el desarrollo de esta rama de la ciencia enfocando la
atención en los telescopios usados para llevar a cabo los análisis presentados aquı́.
El segundo capı́tulo titulado Heliosismologı́a muestra una revisión completa de las diferentes técnicas
implementadas de forma estandarizada en el contexto denominado Heliosismologı́a local para el estudio de
capas más profundas del interior del Sol. Enseguida se hace una descripción del desarrollo llevado a cabo para
definir un algoritmo de tratamiento de imágenes tomadas desde telescopios en tierra a fin de disminuir sobre
ellas todo efecto de tipo atmosférico. En tercer lugar se describe de forma detallada el conjunto de eventos
explosivos que se escogieron como muestra, para finalmente mostrar el análisis llevado a cabo sobre cada uno
de ellos y las posibles relaciones entre las diferentes fenomenologı́as observadas. Varios de los resultados
que se muestran en este capı́tulo han sido publicados en la revista Solar Physics (SoPhy), y otros se encuen-
tran en proceso de escritura para su posterior sometimiento. En ellos ha participado el autor de la presente tesis.
En el tercer capı́tulo se trata la Aceleración estocástica de partı́culas en una fulguración solar. Allı́ se
inicia con una deducción formal de la ecuación conocida como la ecuación de Fokker-Planck, mediante la cual
3
Introducción
es posible considerar el movimiento de un conjunto grande de partı́culas que se propagan a través de cierto
campo de fuerzas. Luego, se hace una descripción de los diferentes mecanismos fı́sicos a tener en cuenta en el
escenario que seguimos para poder modelar el movimiento de los electrones a lo largo de un bucle solar. En
la última parte del capı́tulo se presenta una simulación que desarrollamos con base en las hipótesis anteriores
en el intento de comprender la fenomenologı́a detrás de la inyección de electrones a causa de una fulguración
solar.
El último capı́tulo, que denominamos Conclusiones y discusión final, reúne las conclusiones del trabajo




solo es una bola de gas incandescente
... cierto?
El Sol es la estrella más cercana a nosotros (la siguiente está unas 268 000 veces más lejos) y por lo tanto es
el objeto astronómico que con mayor intensidad influye en nuestro vivir cotidiano y en la curiosidad humana.
Cuando se escudriña en el registro histórico de las civilizaciones antiguas se encuentra que, desde épocas re-
motas, el Sol ha tomado un papel de importancia relevante en las visiones cosmológicas y cosmogónicas de
distintas sociedades para el entendimiento del mundo [Vázquez, 2006].
Aunque la naturaleza de nuestra estrella huésped y su relación con el sostenimiento de la vida en nuestro
planeta ha inquietado al hombre durante varias generaciones, solo hasta comienzos del siglo XVII fue cuan-
do se inició un estudio riguroso y sistemático de él. Este nacimiento de la fı́sica solar, por decirlo de alguna
manera, fue desencadenado en gran medida gracias a las observaciones de manchas oscuras en el Sol (hoy
dı́a conocidas como manchas solares ); por parte de Johannes Fabricius, Cristoph Schreiner y Galileo Galilei
de forma independiente; que rompieron con la concepción equivocada de un Sol apolı́neo e inalterable y que
dieron pie al nacimiento de una ciencia que se encargara de estudiar su dinámica.
El Sol es el objeto central de nuestro sistema solar y contiene un 99,8 % de la masa total del sistema. El
Sol en sı́ mismo es una estrella que orbita el centro de nuestra galaxia, la Vı́a Láctea, con una velocidad de
unos 217 km/s y un periodo de revolución de unos 230 millones de años (la última vez que el Sol estuvo en
esta parte de la galaxia fue cuando aparecieron los dinosaurios). Comparado con la población de estrellas en
nuestra galaxia, el Sol es una estrella común que tiene un tamaño medio y se encuentra en la mitad de su vida
activa. En lenguaje astrofı́sico, es una estrella de tipo espectral G2 y de clase V en luminosidad, localizada en
la secuencia principal del diagrama Hertzprung-Russell. De acuerdo con los modelos, el Sol ha permanecido
en la secuencia principal por cerca de unos 5 000 millones de años y le restan otros 5 000 millones de años
antes de que pase a la fase de las gigantes.
Uno de los encantos que tiene el estudiar el Sol hoy en dı́a es que es aquella estrella de la que obtenemos
la mayor cantidad de energı́a, suficiente como para estudiar su espectro en gran detalle y manejar una cadencia
temporal muy pequeña. Con métodos indirectos es posible generar imágenes de la estructura superficial de
otras estrellas cercanas. Pero con el Sol la historia es diferente; usando telescopios y técnicas comunes de la
astronomı́a es posible resolver estructuras por debajo de los 700 km de tamaño en su superficie, que representa
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la resolución espacial lı́mite con la que se trabaja en la presente tesis. Por su extrema cercanı́a, también es
comparativamente sencillo estudiar la estructura de su atmósfera y los efectos de origen magnético que tienen
lugar allı́, como es el caso de las fulguraciones solares (fenómeno de mayor interés en este trabajo), las eyec-
ciones coronales de masa, las manchas solares, las fáculas, los agujeros coronales, las espı́culas, plages, entre
otros. [Vázquez, 2006]
Figura 1: El tamaño aparente del Sol sobre
nuestro cielo es de unos ⇠ 32 minutos de ar-
co, un poco más grande que medio grado.
El Sol es el objeto más brillante en nuestro cie-
lo; es 12 magnitudes más brillante que el segundo ob-
jeto más brillante de una noche despejada y clara, la
Luna llena. Su radiación es la responsable del calen-
tamiento lumı́nico de la superficie terrestre, y por tan-
to un factor determinante del clima y en la sostenibili-
dad de la vida. El viento solar es el que nos separa del
medio interestelar impidiendo que una gran cantidad de
partı́culas penetren nuestro sistema solar y puedan gene-
rarnos algún daño. El campo magnético solar nos prote-
ge de la incidencia de rayos cósmicos muy energéticos,
pero a su vez eventos muy violentos de origen magnéti-
co que tengan lugar en su superficie podrı́an alterar con-
siderablemente nuestros sistemas de comunicaciones en tie-
rra.
El Sol posee una estructura compleja. Esencialmente, este puede ser descrito como un conglomerado gigan-
te de Hidrógeno y Helio con un pequeño porcentaje de elementos pesados aproximadamente en una relación
de masa en su superficie de ⇠ 73,46 %, ⇠ 24,85 % y ⇠ 1,69 %, respectivamente. Debido a su gran masa la
auto-gravitación mantiene a la estructura en forma de esfera casi completamente perfecta. El peso de las capas
exteriores de gas incrementan la presión en las regiones internas del Sol y dan lugar a los fenómensos de fusión
termonuclear que mantienen a la estrella en un constante equilibrio hidrostático.
Estructura Interna
En el núcleo solar la densidad, la presión y la temperatura son tan altas, del orden de 150 g/cm3, 2,5 ⇥ 1017
din/cm3 y 13 millones de kelvin respectivamente, que forman el ambiente propicio para que tengan lugar reac-
ciones de fusión termonuclear cuyo proceso principal es la quema de Hidrógeno en Helio. Como resultado de
este proceso, se produce energı́a en forma de radiación electromagnética que involucra fotones de muy altas
frecuencias y una alta emisión de neutrinos. Debido a la alta densidad del medio, dichos fotones son continua-
mente absorbidos y re-emitidos por los iones cercanos, de manera que esa gran cantidad de energı́a producida
en el interior es suave y lentamente transportada hacia el exterior de la estrella. Según esto, los fotones que hoy
están alcanzando la superficie de la tierra fueron generados en el interior solar apenas cuando el Homo Sapiens
estaba apareciendo, o sea hace unos 170 000 años [Mitalas and Sills, 1992].
Aproximadamente a 0.7 radios solares del centro el mecanismo de transporte energético por radiación deja
de ser eficiente. En ese lugar el gas se calienta, se expande, se vuelve dinámico y se eleva hasta la superficie
solar creando lo que se conoce como celdas convectivas que se encargan de transportar el gas caliente hasta la
superficie donde se enfrı́an y caen nuevamente para ser calentados y repetir el proceso una vez más. Este flujo
de gas transporta la energı́a hacia la parte externa del Sol donde la temperatura se reduce a unos ⇠ 5 700 K y
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Figura 2: Región activa SOL2011-
02-15T01:52 X2.2 registrada por
SDO/HMI. Imagen de la “superficie”
solar (fotosfera) con una resolución
de ⇠ 100 km. Los gránulos se ven
en todas partes como pequeñas zonas
claras rodeadas por regiones oscuras.
Sus formas se deben a que conforman
la parte alta de la zona convectiva
donde la energı́a se transporta desde
el interior vı́a el movimiento del gas.
En la superficie el gas se enfria debido
a que la energı́a se radia hacia el
exterior. Las lı́neas de campo magnéti-
co fuertemente localizadas son las
responsables de generar las zonas
oscuras que se ven (manchas solares)
como consecuencia de un decremento
en la eficiencia del transporte radiativo
en dicho lugar.
la densidad es lo suficientemente baja como para que los fotones puedan escapar de allı́ relativamente fácil, es
decir, sin demasiadas interacciones con el plasma circundante. La región externa de donde recibimos la mayor
cantidad de fotones ópticos es comúnmente llamada la superficie solar o fotosfera (esfera de luz), aunque no
sea una capa sólida propiamente dicha.
La mayorı́a de los fotones que recibimos provienen de allı́ y se encuentran en la región visible del espectro
electromagnético. Esta es muy probablemente la razón por la que los seres vivos, en sus procesos de evolución
pasados, desarrollaron órganos de visión que son mayormente sensibles en esta parte del espectro. Hacia afue-
ra de esta capa se extiende radialmente la atmósfera solar, con un decremento de la densidad. Esta transición
ocurre acompañada de un aumento en la temperatura que aún no está completamente entendido y que alcanza
unos cuantos millones de Kelvin. Por lo tanto debe existir una capa que tenga una temperatura mı́nima. Los
modelos estándar proponen que esta capa se encuentra a una altura promedio de 500 km sobre la fotosfera y
suponen una temperatura muy cercana a los 4000 K, suficientemente baja como para permitir la formación de
moléculas tales como el CO y/o el vapor de agua. A los dos lados de esta capa la temperatura se incrementa.
También, en los modelos estándar, se considera que la capa posterior a esta se extiende unos 1 500 km hacia el
exterior y alcanza temperaturas de los 8 000 a 10 000 K. Esta capa se conoce como la cromosfera. Enseguida
a ella se encuentra la región de transición donde la temperatura se incrementa abruptamente. Finalmente se
tiene la parte más externa de la atmósfera solar, llamada la corona, donde permanentemente se presenta un
flujo continuo de partı́culas que se mueve a lo largo de las lı́neas de campo magnético y conforma el viento
solar. Dicho viento solar se extiende unas 100 000 veces el radio solar, mucho más allá de órbita de Plutón,
hasta la frontera de nuestro sistema solar, la heliopausa. Su interacción con el medio interestelar crea un frente
de choque, que está siendo medido desde el 2009 por las sondas espaciales Voyager 1 y Voyager 2.
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Figura 3: Esquema de la estructura interna del Sol.
Tres grandes zonas interiores en donde se genera y
transporta la energı́a. Muchos fenómenos superficiales
de origen magnético. Imagen tomada y modificada de
http://www.vikdhillon.sta↵.shef.ac.uk/teaching/phy213/phy213 properties intro.html
Detrás de esta estructura de capas, el Sol
resulta ser aún más complejo. Algunas otras
propiedades que podemos describir breve-
mente, son:
- El Sol vibra. Considerado como una es-
fera auto-gravitante, compresible y en equi-
librio, el Sol puede vibrar. Las perturbacio-
nes en presión y densidad generadas princi-
palmente por las fluctuaciones convectivas
se pueden propagar a lo largo de toda la es-
tructura solar. Aquellas ondas con frecuen-
cias cercanas entre sı́ pueden generar mu-
chos modos normales de oscilación que so-
bre la superficie solar son vistas como pa-
trones caracterı́sticos de diferentes configu-
raciones de interferencia constructiva. Estas
vibraciones de baja amplitud (apenas unos
cuantos cientos de metros por segundo en
la fotosfera) pueden ser medidas y descom-
puestas en modos propios de oscilación me-
diante técnicas que involucran un análisis
por corrimiento Doppler y largos periodos
de observación. La propagación de las on-
das depende de las propiedades del medio.
Es posible entonces suponer el camino con-
trario, mediante la medida de los patrones
de vibración conocer algunas caracterı́sti-
cas del medio propagador. Algunas ondas se
propagan únicamente cerca de la superficie solar, pero otras, en cambio, pueden sumergirse completamente
hasta el interior de la estructura. Estas últimas ondas de las que se habla son la principal fuente de información
para inferir propiedades de estructura tales como la temperatura, densidad y presión que puedan servir de test
para evaluar la validez o no de un cierto modelo solar. De esto es justamente de lo que se encarga la heliosismo-
logı́a global quien mediante los patrones de vibración determina diferentes valores de las propiedades globales
de estructura. La heliosismologı́a local describe la dinámica de los alrededores de una cierta perturbación que
se da a nivel local, usualmente sobre la superficie del Sol (como es el caso de los fenómenos que se estudian
en esta tesis).
- El Sol rota. La conservación del momentum angular de una nube de gas y polvo rotante puede dar pie
al nacimiento de una estrella que después de contraerse rota aún más rápido. Es ampliamente aceptado que el
momentum angular de nuestra estrella fue removido durante sus primeras fases de vida por un fuerte campo
magnético anclado al medio interestelar circundante y por un viento fuerte. El remanente de dicho momentum
angular inicial es el que vemos hoy en el Sol. El Sol no es un cuerpo rı́gido de manera que su periodo de rota-
ción varı́a con la latitud heliocéntrica y con la distancia radial a su núcleo. Hacia la zona equatorial el periodo
sinódico de rotación en la superficie es de 27.2753 dı́as, mientras que en los polos es de aproximadamente
de 32 dı́as. Mediante análisis heliosismológicos se han encontrado registros de una rotación diferencial pero
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Figura 4: Representación gráfica de los diferentes aspectos del ciclo de actividad solar: Las lı́neas de campo
magnético (rojas) se acumulan por la convección y la rotación diferencial (flechas azules, delgadas y gruesas).
El flujo meridional (flechas azules, delgadas y gruesas), transporta la energı́a magnética hacia el ecuador. En
aquellas partes donde lı́neas fuertes de campo magnético penetren la fotosfera son generadas las manchas
solares. Al inicio del ciclo solar las manchas aparecen en regiones de latitudes altas y a medida que transcurre
el tiempo su aparición se va desplazando hacia la zona ecuatorial. Referencia: Esta imagen fue tomada y
modificada de [Kneer et al., 2003]
continua hasta una cierta profundidad (0.7 R ), la tacoclina, a partir de la cual la rotación del Sol es como la
de un cuerpo rı́gido que mantiene un periodo de rotación como el de las latitudes medias en la superficie. La
rotación diferencial genera un flujo meridional de gas que va directamente a los polos cerca de la superficie y
hacia el ecuador en la base de la zona convectiva.
- A gran escala el Sol muestra una actividad magnética compleja. El Sol posee una topologı́a de cam-
po magnético que mantiene una configuración dipolar débil. Sin embargo, la superficie solar puede albergar
fenómenos que involucran muy fuertes y complicadas estructuras magnéticas observadas a través de su ma-
nifestación con las extrañas formas y dinámicas que adopta el plasma superficial e.g. la baja eficiencia en el
transporte energético que conduce a la aparición de manchas solares. Toda la materia en el Sol se encuentra en
forma de plasma debido a las temperaturas muy altas que tienen lugar allı́. La alta conductividad que tienen las
partı́culas cargadas propias de un plasma hacen que después de que se ha alcanzado un cierto grado de equi-
librio se genere un congelamiento de las lı́neas de campo en él. La fuente de estas bien localizadas y fuertes
lı́neas de campo es aún hoy en dı́a desconocido. Las teorı́as de dı́namo direccionan este problema sugiriendo
que el campo magnético dipolar débil es amplificado hacia la base de la zona convectiva por un movimiento
estocástico de la masa y retorcido producto de la convección y de la rotación diferencial.
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- El Sol tiene ciclos. El Sol sufre fluctuaciones en el tiempo. Estos cambios se ven reflejados principalmen-
te en la irradiancia total, en el viento solar y el campo magnético. Esto sucede en un ciclo aproximadamente
regular, como el ciclo de 11 años de las manchas solares, pero con aperidicidades en escalas extendidas de
tiempo, como es el caso del mı́nimo de Maunder (un periodo de 75 años en el siglo XVII donde el número de
manchas solares se vio apreciablemente disminuido, que acompañado con un decremento en la temperatura
global de nuestro planeta, llevó a la definición de la llamada pequeña era de hielo por parte de la comunidad
cientı́fica). Estas fluctuaciones modulan la estructura de la atmósfera solar, corona y viento solar, la irradiancia
total, la aparición de fulguraciones y eyecciones coronales de masa y también indirectamente la incidencia en
tierra o no de rayos cósmicos de fondo altamente energéticos. Ninguna de estas variaciones ha sido comple-
tamente entendida y los efectos que desde el Sol se desprenden hacia la tierra aún son cuestión de debate. La
idea más generalmente aceptada sobre los ciclos y fluctuaciones aperiódicas es que son causadas por cambios
en la configuración del campo magnético, frecuentemente entendidos y modelados mediante los mecanismos
dı́namo.
- El Sol evoluciona. Nuestra estrella se encuentra en este momento en la fase de la secuencia principal,
donde la mayor fuente de energı́a es la fusión nuclear de Hidrógeno a Helio. Después de la fase inicial de
acreción de masa vino una fase entera de auto-gravitación en la que ha permanecido y permanecerá la mayor
parte de su vida. En el caso del Sol, aún le restan otros cinco mil millones de años antes de que pase a un
estado de evolución posterior que incluye una variación compleja en su radio y la quema de Helio como fuente
de energı́a en su fase final de gigante roja. Al final de su vida, se cree que, terminará como una enana blanca
[Freytag et al., 1996].
Dado que el problema que aquı́ se plantea abordar involucra el entendimiento en más detalle de las fulgu-
raciones solares y de la heliosismologı́a local, son temas en los que se profundiza a continuación. Los lectores
que estén interesados en encontrar más información general acerca del Sol pueden encontrarla en [Vaquero
and Vázquez, 2009] y en las diferentes referencias que se citan allı́.
Fulguraciones solares y otros eventos explosivos
Una de las más grandes diferencias entre los astrofı́sicos y los fı́sicos de otras áreas es que los primeros no pue-
den reproducir ni analizar sus objetos de investigación en un laboratorio. Los astrofı́sicos dependen de lo que
puedan obtener de sus observaciones. Partı́culas que llegan de todas partes del universo son las mensajeras que
traen información de objetos muy distantes a nosotros. Naturalmente, muchas veces, esta información puede
ser muy difı́cil de obtener o insuficiente. En este contexto los fı́sicos solares corren con una apreciable ventaja
ya que su objeto de estudio es el más cercano a nosotros en todo el universo. El Sol es la única estrella de la
que hoy es posible resolver espacialmente y en detalle su superficie mediante observaciones directas, permi-
tiendo el estudio fino de estructuras cuya escala sea apenas de unos cuantos cientos de kilómetros. Además, es
un objeto que está siendo monitoreado permanentemente usando tanto estaciones en tierra como instrumentos
espaciales que liberan miles de gigabytes al dı́a. Solo por mencionar, el Solar Dynamic Observatory transmite
entre uno y dos TB por dı́a. Aunque por razones evidentes no podamos variar los parámetros fı́sicos en este
“laboratorio”, sı́ podemos estudiar fenómenos extravagantes, que son imposibles de reproducir en tierra pero,
que tienen lugar en todas partes del universo. Un ejemplo, que nos atañe, de estos son las fulguraciones solares.
Entre los varios fenómenos que involucran una fuerte actividad magnética en el Sol, las fulguraciones
solares son particularmente fascinantes por la enorme potencia con la que se presentan. En una fulguración
corriente se puede liberar una cantidad de energı́a del orden de 1032 erg (1025 Joules) en unos cuantos segundos
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o minutos. Si por ejemplo se considera una fulguración cuya duración es de 10 minutos, su potencia puede ser
estimada es unos 1,7⇥ 1022 W que resulta ser unas 200 000 veces el consumo total de energı́a mundial durante
el 2006 (5 ⇥ 1020 J) [U.S. Department of Energy, 2006]. Se cree que dicha energı́a tiene un origen magnético,
y que es liberada cuando las lı́neas de campo magnético se reconectan en la corona. En estos procesos, las
partı́culas circundantes son aceleradas a altas energı́as y liberadas hacia el espacio interplanetario a lo largo
de las lı́neas “abiertas” de campo o precipitadas hacia la cromosfera a través de las lı́neas de campo del nuevo
bucle reconectado. La interacción colisional con el plasma de los alrededores produce una desaceleración o
frenado completo del jet de partı́culas emitiendo radiación bremsstrahlung (interacción libre-libre) que puede
ser observada en rayos-X (en este contexto también llamados footpoints). El plasma cromosférico se expande
como producto del calentamiento producido por este tipo de interacciones, de manera que siendo menos denso
sube a través de las lı́neas de campo reconectadas estructurando la forma de bucle que vemos en rayos-X blan-
dos o en EUV en este tipo de procesos. Esta dinámica se conoce con el nombre de evaporación cromosférica.
Los fenómenos más explosivos de este tipo de eventos se observaron en la era moderna hacia finales de
Octubre y comienzos de Noviembre de 2003. Para entonces, los satélites con fines de telecomunicación geo-
orbitantes tuvieron que apagarse temporalmente. Los astronautas en la Estación Espacial Internacional fueron
forzados a permanecer en sus módulos de servicio por un par de horas. Las aeronaves comerciales desvia-
ron las rutas que pasaban por latitudes terrestres muy altas y en Suecia el suministro de corriente eléctrica
colapsó dejando a cerca de 50 000 personas en oscuridad temporal. Estos eventos ayudan a mostrar la impor-
tancia que tiene la relación Sol-Tierra para la civilizaciones humanas modernas [Schwenn, 2006].
Una fulguración en el Sol se define como un incremento espontáneo y rápido en la emisión de radiación, en
todo el rango del espectro electromagnético (desde el radio hasta los rayos- ), de algún lugar bien localizado
de la atmósfera solar. Este puede estar acompañado de un calentamiento del plasma local, y un movimiento
brusco de masa (por ejemplo una eyección coronal de masa). En fracción de segundos una gran cantidad de la
energı́a de la fulguración es transferida a la aceleración de partı́culas (principalmente, pero no exclusivamente,
electrones).
Fases de las fulguraciones solares
Como se mencionó anteriormente, las fulguraciones solares emiten en un amplio rango del espectro electro-
magnético. La intensidad de emisión y la forma que toma la curva de luz para cada valor de frecuencia están
directamente asociadas a una variedad de diferentes procesos fı́sicos que se presentan según la dinámica del
fenómeno. Varios trabajos se han desarrollado en torno a la caracterización de estos espetros y curvas de luz
en busca de definir una especie de “taxonomı́a” que permita distinguir las diferentes fases por las que tiene que
pasar una fulguración [Martı́nez-Oliveros and Donea, 2009, Tan et al., 2011].
Pre-fulguración
En esta fase la energı́a magnética se acumula lentamente en la corona solar. Este proceso puede durar de entre
unas cuantas horas a un par de dı́as. Por medio de algún mecanismo, que aún es tema de discusión, la confi-
guración de campo magnético se desestabiliza y la energı́a es liberada espontáneamente. A esta antesala de la
fulguración se le conoce también como la fase precursora. El aumento en la emisión de radiación a diferentes
frecuencias no necesariamente se presenta en el lugar de la explosión, y depende de las propiedades fı́sicas
que acompañan al proceso. A partir de estas, se ha catalogado esta fase según las observaciones que se han
obtenido. Estas clases son:
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Figura 5: Fulguración tipo M2 (de tamaño medio) junto con una eyección coronal de masa que ocurrió el
pasado 7 de Junio de 2011 a las 01:41 TU. Tomada en EUV por SDO/AIA a 304Å. La CME tenı́a rumbo hacia
la tierra con una velocidad de ⇠ 1400 km/s. Los efectos sobre la tierra fueron muy leves, apenas unas cuantas
auroras. Imagen tomada de: sdo.gsfc.nasa.gov/gallery.
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- Fulguraciones homólogas. En algunas ocasiones las regiones activas presentan fulguraciones de baja
intensidad y en movimiento que tienen lugar antes y muy cerca de la fulguración principal. Este fenómeno
muestra que el campo magnético, y en particular el torcimiento de las lı́neas, tiene una dinámica que lo hace
cambiar en el tiempo. Tales cambios podrı́an, eventualmente, generar el desencadenamiento de la gran explo-
sión.
- Fulguraciones sympathetic. Este tipo de eventos han sido observados en regiones magnéticas del Sol que
se relacionan de manera cercana. Un ejemplo tı́pico es la observación de fulguraciones casi completamente
sincronizadas que ocurren en diferentes regiones del disco solar. Este fenómeno resulta ser muy llamativo ya
que muestra fulguraciones ocurriendo en diferentes lugares que, en principio, podrı́an ser transmitidas a otras
zonas en donde eventualmente inducirı́an fulguraciones mucho mayores.
- Rayos-X blandos precursores. Algunas veces es posible observar rayos-X blandos transitorios que pueden
durar hasta unas cuantas decenas de minutos. En esta configuración, la distribución del campo magnético en la
corona es complicada y está compuesta de muchos grandes y pequeños bucles. Algunas veces estos pequeños
bucles interactúan con el bucle principal de la región activa. Esta interacción, cuando se presenta, puede gene-
rar pequeñas fulguraciones que pueden ser vistas en rayos-X blandos debido a la radiación térmica que allı́ se
presenta, pero quizás lo más importante de esta dinámica es que esta interacción puede llevar a contribuir a la
desestabilización del campo magnético e inducir una fulguración aún más grande.
- Radiación precursora en radio. Como se mencionó anteriormente, las fulguraciones solares radian en una
amplia región del espectro electromagnético. La radiación precursora en radio es un cambio en la intensidad
y/o la polarización de la radiación emitida en este rango del espectro por parte de la región activa observada
sobre todo en microondas con una duración tı́pica de las decenas de minutos.
- Precursores en extremo ultra-violeta (EUV). Es el caso en el que se ve un acrecentamiento de la emisón
en EUV en pequeños núcleos localizados que después pueden ser correlacionados con la presencia de la fulgu-
ración. Tanto en este caso como en los precursores de radio las emisiones son asociadas con la reconfiguración
de las lı́neas de campo magnético.
Frecuentemente estos precursores resultan ser indicadores directos o indirectos de la evolución del campo
magnético en regiones fulgurantes. Sin embargo, para estudiar los cambios reales del campo magnético es
necesario medirlo tanto en la corona sola como en la fotosfera. Varias técnicas son usadas con tal fin. Una de
ellas hace uso de los magnetogramas vectoriales en busca de interpolar el campo magnético en la corona y
determinar su valor [Wang et al., 2011, Wheatland et al., 2000]. En otras, se hace uso de las observaciones
en radio de regiones cuasi-transversales donde es posible deducir el valor de campo magnético en la corona
[Ryabov et al., 2005].
Fase impulsiva
Una de las formas más sencillas de considerar una fulguración es la siguiente: Después de que la energı́a
magnética es almacenada durante la fase de la prefulguración se libera por algún mecanismo de desestibiliza-
ción del campo magnético coronal. Como resultado, el plasma local se calienta y las partı́culas son rápidamente
aceleradas. Los haces de partı́culas no térmicas se propagan a lo largo de las lı́neas de campo magnético al-
canzando, eventualmente, la cromosfera y la fotosfera solar. Ası́ como algunas de las partı́culas aceleradas son
precipitadas hacia la atmósfera solar baja, otras pueden salir en dirección contraria (incluso como cantidades
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grandes de masa) hacia el espacio interplanetario.
Figura 6: Esquema general de los perfiles temporales
de la emisión en diferentes rangos del espectro elec-
tromagnético de una fulguración solar. Figura tomada
y adaptada de [Benz, 2002].
La fase impulsiva se caracteriza por un incremento
rápido y brusco de la intensidad en todas las frecuen-
cias. Varios estudios del perfil temporal del flujo en las
fulguraciones solares han mostrado fluctuaciones que
indican la presencia de un mecanismo impulsador que
inyecta cierta cantidad de partı́culas en el bucle [Asch-
wanden, 2004]. Durante esta fase es posible observar
una gran variedad de tipos de radiación en diferentes
lugares del arco magnético. Estas emisiones, en parti-
cular en rayos-X y en radio, nos dan información del
mecanismo por el cual son aceleradas las partı́culas
y mediante el cual la liberación de energı́a tiene lu-
gar durante esta fase impulsiva. Los rayos-X duros son
producidos en la fotosfera en las bases del bucle (o los
ası́ llamados footpoints en inglés) vı́a radiación de fre-
nado, o Bremsstrahlung, por la colisión del chorro de
electrones con el ambiente cromosférico denso (prin-
cipalmente compuesto de iones). Cuando se habla de
rayos-  casi siempre estos tienen un origen nuclear.
Ası́, las lı́neas observadas en este rango de frecuencias
son debidas a la colisión entre los protones acelerados
en la fulguración y el plasma cromosférico. La emi-
sión en radio es debida a otro mecanismo de radia-
ción. Existen dos formas básicas de producir un flujo
neto en radio, por emisión térmica y no-térmica. Es-
te último es debido a un efecto del movimiento de los
electrones a lo largo de las lı́neas de campo magnético
conocido como radiación giro-sincrotrón. Se ha obser-
vado que el flujo en esta banda está muy fuertemente
correlacionado con la emisión en rayos-X asociada a
los footpoints en este tipo de eventos. Este hecho pue-
de ser explicado si se supone que ambas poblaciones
de electrones no-térmicos, responsables de la emisión
en radio y en rayos-X duros, tienen un origen común
en la fulguración solar. La observación en microondas
tiene una importancia bien particular, ya que se supone que esta emisión se produce justo antes que las partı́cu-
las pierdan su energı́a vı́a colisiones de forma que nos pueda brindar información acerca del mecanismo por el
cual fueron aceleradas dichas partı́culas.
Fase del flash
En general todas las fulguraciones presentan un incremento en la intensidad sobre las lı́neas de emisión cro-
mosférica después de la fase impulsiva, particularmente en la lı́nea de H↵. Cuando el haz de partı́culas ace-
leradas colisiona con el plasma cromosférico, el calentamiento local genera lı́neas de emisión térmica en el
contı́nuo de Balmer. De manera que, en una fulguración no solamente se producen rayos-X sino también se
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emiten fotones en H↵. El término fase de flash fue introducido por primera vez en la literatura por [Moreton,
1964] refiriéndose al intervalo de tiempo en donde se ve un brillo espontáneo de la lı́nea en H↵.
Fase de decaimiento
La fase final de una fulguración solar está caracterizada por el decremento gradual del flujo de radiación en
todas las longitudes de onda involucradas, pero que es estudiada principalmente en rayos-X blandos por su
relación directa con la emisión térmica. El hecho de que durante esta fase aún brille el búcle coronal es un
indicativo de la persistente presencia de plasma caliente confinado por las lı́neas de campo del arco magnético.
Es entonces cuando surge la siguiente pregunta: Qué tantas partı́culas permanecen atrapadas por el campo
magnético y qué tantas otras logran escapar y precipitarse hacia la cromosfera? En busca de dar respuesta a
esta cuestión se han propuesto dos clases de población electrónica, una responsable de la emisión no-térmica
y otra de la emisión térmica (que como se ha dicho se prolonga en el tiempo). En tal dirección, el modelo
que da cuenta de estas diferentes emisiones se conoce con el nombre de mecanismo de trampa y precipita-
ción magnética [Melrose and Brown, 1976]. En este modelo la emisión, tanto de la cromosfera como de la
fotosfera, es producida por la población de partı́culas precipitantes. En el movimiento de estas partı́culas se
atañe el concepto de pitch-angle como el ángulo instantáneo formado por el vector velocidad de cada una de
las partı́culas confinadas en la trampa magnética con el vector campo magnético definido en dicho lugar. Si,
para un determinado momento, el pitch-angle resulta ser más pequeño que el ángulo de apertura del espejo
magnético (responsable del confinamiento) entonces las partı́culas podrán escapar de la trampa. Si las partı́cu-
las tienen un pitch-angle muy grande entonces simplemente se reflejaran por efecto del espejo magnético y
continuarán atrapadas en el bucle hasta que se precipiten a la cromosfera o se termalicen con el plasma coronal.
Esta población de electrones se conoce como la población atrapada y es la responsable de la emisión térmica
que se registra en rayos-X blandos durante esta fase de la fulguración.
En la mayorı́a de fulguraciones se observa una emisión térmica que se prolonga apreciablemente en el
tiempo con un decaimiento lento de la intensidad. En todo caso, en algunos eventos especiales el decaimiento
térmico se presenta de forma muy rápida, indicando que la población atrapada en el búcle se termaliza rápi-
damente o que el mecanismo de atrapamiento fué lo suficientemente ineficiente como para permitir que un
número basto de partı́culas se precipitará súbitamente en la cromosfera.
Esquema de una fulguración solar
Resumiendo, una fulguración se divide básicamente en tres fases, llamadas la fase precursora, seguida de la
fase impulsiva y finalmente una fase de decaimiento gradual [Dennis et al., 2011]. La duración de cada una de
estas fases es diferente, i.e., la fase precursora tarda desde un par de minutos hasta unos cinco minutos aunque
no es vista en la totalidad de las fulguraciones. La fase impulsiva, justo cuando tiene lugar un incremento súbito
de la emisión, tarda desde unos cuantos segundos hasta un par de minutos. Finalmente la fase de decaimiento
puede tardar una buena cantidad de minutos ó hasta un par de horas.
Una fulguración tiene su origen en un proceso de reconexión magnética. Cuando de la zona base de la fo-
tosfera emergen lı́neas de campo magnético hacia la corona solar se posibilita la formación de una prominencia
que, si tiene una configuración como la que se muestra en la figura 7, genera las condiciones necesarias para
que se presente un evento de reconexión magnética y, asociado a él, una fulguración solar. Ası́, en ese momento
se establece una lámina de corriente que, si excede un valor crı́tico, provoca que la resistividad se incremente,
debido a la excitación ondulatoria del plasma, originando de esta manera varios lugares de inestabilidad. En
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Figura 7: Representación esquemática del proceso de reconexión magnética asociado a una fulguración solar.
El evento ocurre en la región de difusión de manera que el plasma local es catapultado hacia arriba y hacia
abajo del vértice de reconexión en forma de jets de plasma.
este caso la reconexión magnética puede ocurrir en la región donde la resistividad ha aumentado, i.e. la región
de difusión.
Clasificación de las fulguraciones
Las fulguraciones se clasifican según la intensidad que se registra en rayos-X en un rango espectral que va
de 1Å a 8Å a través de los instrumentos de GOES1 [Tan et al., 2011]. Los valores tı́picos de potencia en una
fulguración oscilan entre 10 8 W/m2 y 10 3 W/m2 de forma que es apenas natural pensar en una clasificación en
escala logarı́tmica como la que se muestra en la figura 8. Adicionalmente cada una de estas clases está dividida
en nueve subclases, i.e., la fulguración de clase X6 que se muestra en la figura 8, o sea una intensidad de
6 ⇥ 10 4 W/m2, fue tres veces más fuerte que la fulguración de clase X2 que se muestra en la misma figura,
que a su vez fue cuatro veces más fuerte que la fulguración de clase M5. Un resumen de esta clasificación se
muestra en la tabla 1
1GOES es el acrónimo en inglés de “Geostacionary Operational Environmental Satellite”, ver http://www.swpc.noaa.gov/
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Cuadro 1: Clasificación GOES de las fulguraciones solares







Inyección de partı́culas energéticas
Con ayuda de las observaciones llevadas a cabo por los diferentes telescopios espaciales durante las últimas
dos décadas [Aschwanden, 2004] se ha podido establecer que en el momento en que ocurre una explosión solar
asociada a una fulguración, una gran cantidad de partı́culas cargadas eléctricamente se aceleran y son llevadas
a niveles muy altos de energı́a (relativistas) en tan solo unos cuantos segundos, pero el mecanismo por medio
del cual se desarrolla este proceso es aún tema de debate hoy dı́a en la rama de la fı́sica solar. Los procesos de
colisión, ya sea vı́a Coulomb o contra partı́culas eléctricamente neutras, son mecanismos en los cuales en vez
de existir una ganancia neta de energı́a por parte de las partı́culas incidentes se presenta una pérdida.
Figura 8: El diagrama muestra la intensidad en rayos-X dada por
GOES en un periodo de tiempo comprendido entre el 12 de Ju-
lio y el 15 de Julio del 2000. Durante este tiempo se observa-
ron unas cuantas fulguraciones de diferentes tipos. Referencia:
http://www.spaceweather.com/glossary/images/xray.gif
Una forma natural de considerar la
manera en la que se pueden acelerar estas
partı́culas y abastecerlas de la suficiente
energı́a es suponiendo que se encuentran
sometidas al efecto de un campo eléctri-
co particular. Recientemente muchos tra-
bajos se han encaminado en esta dirección
[Benz and Smith, 1987, Holman, 1985,
Litvinenko and Somov, 1993, Tsuneta and
Naito, 1998] teniendo algún éxito solo en
el caso de poder reproducir parámetros es-
timados de las observaciones tales como
las curvas de luz, los espectros y/o las den-
sidades de partı́culas. Es importante acla-
rar que la diferencia más notoria entre es-
tos modelos radica en la forma, lugar y
momento en el que consideran la creación
del campo, su topologı́a y la magnitud del
mismo. Todos estos modelos de acelera-
ción de partı́culas están cambiando conti-
nuamente a causa del aumento constante
en la calidad de las observaciones, y por
ende, las resoluciones espacial y temporal de las mismas. Por ejemplo, hoy en dı́a RHESSI es el satélite que
con una instrumentación apropiada ha permitido desarrollar investigaciones encaminadas a entender los pro-
cesos de aceleración de partı́culas, por sus rangos dinámico y espectral, resolución espectral y cadencia.
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Figura 9: Curvas tomadas de [Benz, 2002] página
19. Aunque esta gráfica tiene bastante información
lo que nos interesa son las dos curvas punteadas co-
rrespondientes a la variación de la temperatura y de
la densidad de hidrógeno con respecto a la altura en
la atmósfera solar. Estas curvas muestran una varia-
ción súbita en la ası́ llamada región de transición y
su comportamiento es determinado suponiendo una
región de Sol en calma. La densidad decrece en ocho
ordenes de magnitud y la temperatura crece en dos.
Estos cambios abruptos aún hoy son temas que se
consideran problemas abiertos de la fı́sica solar.
Como ya se ha mencionado, cuando se presenta un evento tipo fulguración solar un gran número de iones
y electrones son acelerados y llevados a estados energéticos relativistas [Emslie et al., 2004]. Estas partı́culas
se propagan a lo largo de las lı́neas de campo magnético y si contienen la cantidad de energı́a suficiente para
alcanzar zonas más densas de la atmósfera solar que se encuentran situadas más abajo; estas pueden producir
la emisión de rayos X duros y gamma al colisionar con el plasma local [Brown, 1971]. Entonces, durante
las fulguraciones la radiación no-térmica en rayos-X es producida principalmente vı́a procesos de frenado
Bremsstrahlung por las partı́culas energéticas que se propagan a través de la cromosfera densa. De aquı́ que el
espectro (de fotones) en rayos-X está fuertemente relacionado con el espectro de las partı́culas aceleradas en
este evento.
Una vista multi-frecuencia de las fulguraciones solares
El Sol luce completamente diferente dependiendo de la longitud de onda en la que se le observe. En la figura
10 se pueden ver las diferentes fenomenologı́as superficiales asociadas al Sol (para un mismo tiempo) cuando
se observa en el visible (arriba a la izquierda), en H↵ (arriba a la derecha), en ultravioleta (abajo a la izquierda)
y en rayos X (abajo a la derecha).
La emisión en rayos-X usualmente se origina en la corona, en las fulguraciones solares, o en regiones de la
cromosfera alta cuando esta es calentada. En zonas de sol calmo la emisión observada es una emisión térmica
continua del plasma caliente y que se da gracias a las transiciones tipo libre-libre de los iones y electrones que
se encuentran allı́. La figura 9 ilustra la temperatura y densidad electrónica tı́pica de la atmósfera en regiones
de sol calmo [Benz, 2002].
La emisión en rayos-X obtenida del Sol se clasifica en rayos-X blandos y rayos-X duros.
Rayos-X blandos: (SXR por sus siglas en inglés, Soft X Rays). Se considera que es emisión térmica pro-
ducida por los iones y electrones energéticos que conforman la atmósfera solar y la cual se caracteriza por la
temperatura a la que se encuentre el plasma local. Las energı́as tı́picas de los fotones asociadas a este proceso
oscilan en un rango de ⇡ 0,1   15 keV, es decir, en el rango de 0.8 a 124 Å.
Rayos-X duros: (HXR por sus siglas en inglés: Hard X Rays) Es aquella emisión de fotones con energı́as
por encima de la energı́a que caracteriza los SXR, 300 keV (0.04 Å), producidos por radiación de frenado
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(Bremsstrahlung) cuando el jet de partı́culas aceleradas durante el evento de la fulguración colisiona con el
plasma de la atmósfera local, aquello que se conoce en la literatura especializada como thick y thin target. Un
análisis detallado de las implicaciones fı́sicas asociadas a la emisión en esta banda se encuentra en [Holman
et al., 2011].
Figura 10: Visualización del disco solar en diferentes bandas del espectro electromagnético para el 14 de
Septiembre de 2011. Arriba a la izquierda: Imagen del Sol en el continuo de luz blanca, mostrando 10 regiones
activas, tomada por SDO/HMI (NASA) centrada en 4500 Å. Arriba a la derecha: Imagen del Sol centrada en
la lı́nea de H↵ (6562, 8 Å) mostrando la estructura de la cromosfera tomada por el observatorio Kanzelhoehe
de Austria. En esta imagen las prominencias se ven como filamentos oscuros sobre el disco solar. Abajo a la
izquierda: Imagen en extremo ultravioleta tomada con un filtro centrado a 335 Å por SDO/AIA en donde se
ilustra la región alta de transición a una temperatura cercana a los 430.000 K. Abajo a la derecha: Imagen en
rayos-X (centrado a 6 Å) en donde se muestra la corona solar a una temperatura de unos 2 Millones de Kelvin
tomada con el Hinode (Solar-B, JAXA/NASA/PPARC).
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Observatorios solares y misiones espaciales
En general, en astronomı́a observacional es clave contar con un muy buen conjunto de instrumentos que per-
mitan trabajar con datos de alta calidad. Cuando se registran imágenes astronómicas desde tierra se tiene la
desventaja que las observaciones se ven altamente afectadas por la turbulencia atmosférica. En este sentido
es que desde finales del siglo pasado se han hecho grandes esfuerzos tanto cientı́ficos como gubernamentales
para lanzar misiones espaciales con los instrumentos adecuados que permiten aprovechar la ausencia de la
atmósfera terrestre. En particular, en el campo de la astrofı́sica solar los avances más notorios durante las dos
últimas décadas se han hecho gracias a datos obtenidos con nuevos telescopios y técnicas observacionales y
computacionales. La calidad de las imágenes de estos telescopios han aumentando durante los últimos años
tanto que actualmente se está trabajando cerca del lı́mite de difracción de los instrumentos [Vargas Domı́nguez,
2009].
El logro instrumental más reciente de la astrofı́sica solar fue el haber puesto en órbital el Solar Dynamics
Observatory (SDO) el pasado 11 de Febrero de 2010. Este telescopio espacial consta de tres grandes conjuntos
de instrumentos: El Extreme Ultraviolet Variability Experiment (EVE), el Helioseismic and Magnetic Imager
(HMI) y el Atmospheric Imaging Assembly (AIA). Un análisis detallado del funcionamiento general de este
telescopio se encuentra en Lemen et al. [2012], Pesnell et al. [2012], Scherrer et al. [2012], Schou et al. [2012].
A pesar de las grandes ventajas que ofrecen los instrumentos espaciales a veces es adecuado comparar
los datos con aquellos registrados por otro conjunto de instrumentos terrestres que usen diferentes técnicas de
detección para estar seguros de la veracidad de alguna señal en particular, como se verá a lo largo de este docu-
mento. En esta dirección la red de telescopios en tierra GONG++ (por sus siglas en inglés: Global Oscillation
Network Group) el cual lo integran seis estaciones dispuestas a lo largo del globo terráqueo, de tal manera que
se garantice una observación constante del Sol. En cada una de las estaciones hay un tacómetro de Fourier
que básicamente es una variante de un interferómetro de tipo Michelson [Harvey et al., 1996].
Otro de los telescopios espaciales que ha ofrecido grandes aportes al entendimiento de las fulguraciones
solares ha sido el Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager (RHESSI). Su principal misión ha
sido la de explorar la fı́sica básica de la aceleración de partı́culas y la liberación explosiva de energı́a cuando
ocurre una fulguración solar. Esto lo hace a través de la generación de imágenes y toma de espectros en rayos-X
y rayos-  con una resoluciones espacial, espectral y temporal (cadencia) tales que permiten inferir la ubica-
ción y el espectro de iones y electrones que han sido acelerados sobre una región particular del disco solar,
asumiendo que dichas emisiones están asociadas a dichas partı́culas [Lin et al., 2002]. El satélite está ubicado
en una órbita circular a 600 km de altura y con una inclinación de 30 ; ocasionalmente transita por la sombra
de la tierra.
Por otro lado, la National Oceanic and Atmospheric Administration’s (NOAA) ha dispuesto un arreglo de
satélites geoestacionarios de monitoreo de clima, el ya mencionado GOES [Menzel and Purdom, 1994]. Entre
otras cosas, esta red de satélites se encarga de monitorear permanentemente el flujo de radiación en las bandas
de 0.5 a 4.0 Å y de 1.0 a 8.0 Å y de esta manera determina si en el Sol hubo algún evento explosivo que
quizás pueda tener alguna incidencia sobre el sistema de telecomunicaciones terrestre o sobre los diferentes
instrumentos que se tienen en órbita en el espacio interplanetario y circumterrestre.
En la actualidad existen otros telescopios dedicados al estudio del Sol que están brindando datos de alta
calidad con los que se está generando investigación de punta en esta área. Solo por nombrar algunos se pueden
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considerar las misiones espaciales STEREO A y B (Solar TErrestrial RElations Observatory) [Kaiser et al.,
2008], el Hinode (también llamado Solar-B) [Kosugi et al., 2007]; o los telescopios en tierra de muy alta reso-
lución como el Swedish Solar Telescope ubicado en el complejo astronómico de Roque de los Muchachos en
Islas Canarias [Scharmer et al., 1999], o el National Large Solar Telescope que funciona en la India [Singh,
2008].
Figura 11: Instrumentos que observan al Sol en diferentes bandas espectrales y de los que usamos sus datos
para el desarrollo de este trabajo. Se muestran el Solar Dynamics Observatory (arriba a la izquierda), uno de
los tacómetros de Fourier de la red GONG++ (arriba a la derecha), uno de los satélites de la red GOES (abajo
a la izquierda) y el telescopio espacial RHESSI (abajo a la derecha).
Además del conjunto de telescopios que se han mencionado, en este momento se están juntando esfuerzos
para lanzar unas cuantas misiones espaciales futuras que permitan estudiar el Sol en más detalle, pues la idea
es lanzarlas en una órbita tal que se acerquen al Sol y tomen datos desde lugares donde nunca antes ha llegado
un instrumento que tenga la capacidad tanto de tomar imágenes como datos in-situ. Dentro de estos proyectos
se encuentran el Solar Orbiter que está siendo diseñado por la European Space Agency y que se planea lanzar
en el 2017, y el Solar Probe Plus diseñado por NASA y con el cual se planea llegar a tan solo 5.9 millones de




Figura 12: Rotación de la estructura interna solar infe-
rida de los datos heliosismológicos [Thompson et al.,
1996]. En el eje de las ordenadas se establece la ve-
locidad angular en unidades de nHz. En el eje de las
abscisas se puede ver la distancia al centro del Sol en
unidades de radios solares. Como es claramente obser-
vable, esta gráfila muestra que el Sol rota como un cuer-
po rı́gido hasta cerca de 0.7 radios solares, y a partir de
allı́ presenta una rotación diferencial que cambia con
la latitud heliosférica. En particular la figura muestra el
comportamiento rotacional para latitudes heliosféricas
de 0 , 15 , 30 , 45  y 60 .
Una pregunta importante en el estudio del Sol
es ¿Cómo pueden los astrofı́sicos solares cono-
cer el interior solar si el mismo no es visi-
ble? La forma de hacerlo es justamente la ta-
rea de la Helio-sismologı́a que mediante obser-
vaciones y medidas de las oscilaciones vistas
en la superficie hace inferencias y prospeccio-
nes acerca de las propiedades del interior so-
lar. Las medidas que se pueden obtener son me-
didas en el cambio de la velocidad superficial
vı́a efecto Doppler a causa del plasma que se
mueve hacia adentro y hacia fuera en la lı́nea
de la visual del observador, según el momen-
to en el que se le observe y el modo de os-
cilación predominante bajo el cual esté someti-
do.
Heliosismologı́a local
Dependiendo del tipo de oscilación en el que se
esté interesado la heliosismologı́a se divide en glo-
bal y local. Cuando se analizan los modos globales
de oscilación (aquellos que abarcan toda la superficie
solar) es posible construir un esquema de la estruc-
tura global interna de la estrella. Gracias a esta rama
de la astrofı́sica solar se ha logrado establecer, por
ejemplo, que la zona de discontinuidad entre la zona
radiativa y la zona convectiva conocida como la ta-
coclina, aparte de ser una región en el interior solar
donde cambia el mecanismo de transporte de energı́a,
es también un lugar desde el cual el Sol deja de rotar
como un cuerpo rı́gido y empieza a hacerlo de forma
diferencial y en función de la latitud heliográfica (ver
figura 13). Uno de los hallazgos más importantes de esta rama es el llamado modo normal de oscilación el
cual tiene un periodo cercano a los cinco minutos, una frecuencia asociada de unos ⇠ 3 mHz que será un valor
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importante para nosotros en el momento en que toquemos el tema de los mapas de egresión acústica, y del cual
se ha hallado una fuerte correlación con el periodo de oscilación de las espı́culas [De Pontieu et al., 2004].
Los avances de mayor impacto en esta área son expuestos en un artı́culo de hace una década [Christensen-
Dalsgaard, 2002].
La heliosismologı́a local por su lado se centra en el estudio detallado de eventos sı́smicos mucho más lo-
calizados, especialmente sobre aquellos que tienen lugar en regiones activas de la superficie solar. Esto último
ofrece un nuevo problema a la heliosismologı́a y se trata de la forma en la que se desarrolla el tratamiento
para dar cuenta de la propagación de la perturbación acústica por debajo de la superficie solar ya que para
la determinación de las propiedades de esa zona hasta entonces se ha apelado exclusivamente a solucionar
las ecuaciones hidrodinámicas en ausencia de campo magnético, lo cual, por supuesto, deja de ser válido en
las regiones activas del Sol que es donde se enfoca el estudio de esta rama. Por otro lado, una ventaja que
puede ofrecer el estudio sı́smico de manchas solares es la posibilidad de desentrañar la estructura de estas en
el interior solar y a su vez dar visos de la fenomenologı́a escondida detrás de su aparición y evolución. Una de
las prioridades en este momento es encontrar el mejor modelo que de cuenta de la propagación de una onda
acústica dentro de un plasma acoplado con un campo magnético relativamente fuerte, para enseguida buscar la
mejor manera de implementarlo al problema particular de la aparición de un sismo asociado una mancha solar.
La heliosismologı́a local es una rama de la fı́sica solar relativamente nueva, desarrollada básicamente du-
rante las últimas dos décadas desde el reporte por Kosovichev and Zharkova [1998] del primer sismo asociado a
una fulguración tipo X2.6 en la región activa NOAA 7978. Los datos observacionales para este tipo de análisis
han sido tomados por dos instrumentos espaciales y una red de telescopios solares en tierra. Estos son el MDI
(Michelson Doppler Imager) a bordo del SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory) [Scherrer et al., 1995],
el recientemente enviado a órbita HMI (Helioseismic and Magnetic Imager) a bordo del SDO (Solar Dyna-
mic Observatory) [Kosovichev and HMI Science Team, 2007], y la red de observatorios GONG++ (Global
Oscillation Network Group) [Harvey et al., 1996]. Las imágenes que se obtienen son imágenes del disco solar
completo y la resolución varia de un instrumento al otro siendo las imágenes de MDI y de GONG archivos de
1024 ⇥ 1024 pı́xeles y las de HMI de 4096 ⇥ 4096 pı́xeles, teniendo en cuenta que para los observatorios en
tierra se debe considerar además el efecto producido por la turbulencia atmosférica sobre los datos de ciencia.
Para el análisis heliosimológico local de los Dopplergramas2 obtenidos con los instrumentos anteriormente
mencionados se han desarrollado una serie de métodos diferentes entre los que se obtiene un acercamiento
prospectivo y/o dinámico. Entre los más utilizados hoy en dı́a se encuentran el análisis por diagrama de
anillos, los diagramas tiempo-distancia (time distance) o diagramas TS como se encuentra en alguna literatura,
la holografı́a acústica, la técnica de Fourier-Hankel, cada una de ellas utilizada para un fin especı́fico que a
continuación discutimos brevemente.
Diagrama de anillos
Esta técnica se basa en cubrir varias regiones pequeñas en forma de anillos sobre la superficie solar. En cada
una de las zonas pequeñas se infieren dos cantidades fı́sicas que por lo general son la velocidad del sonido y la
densidad de masa como función de la profundidad, y basados en estas, se determinan las otras cantidades como
presión y temperatura. Haciendo una combinación de la información de cada zona pequeña es posible construir
una visualización en 3D de la estructura interna. Este método ha sido usado tı́picamente para encontrar el lı́mite
2Se llaman Dopplergramas a los fotogramas del Sol 2D en los que se marcan diferencias en la velocidad en la componente de la
visual.
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externo de la zona convectiva a unos ⇠ 30 Mm de profundidad (siendo esta profundidad usualmente medida
desde la alta fotosfera) [Haber et al., 2002].
Figura 13: (a) - (c) Corte transversal de un espectro de potencias de un diagrama de anillo tridimensional para
tres frecuencias diferentes. Cada anillo corresponde a un único orden radial n. (d) Núcleos representativos para
una inversión basada en los diagramas de anillo graficados como función de la profundidad bajo la fotosfera
[Haber et al., 2002].
La forma de proceder es construyendo un espectro de potencia en 3D para cada una de las regiones pe-
queñas lo cual resulta en una imagen de anillo [Hill, 1988].
Las propiedades del plasma bajo la superficie solar son inferidas mediante el análisis en las variaciones en
frecuencias de los espectros de potencia. La presencia de un flujo interno introduce un corrimiento Doppler en
las frecuencias, y por lo tanto un cambio en la forma de los anillos. La forma en la que se afectan los diferentes
modos da un indicativo de la profundidad y dimensiones del flujo interno [González Hernández et al., 2006].
Nótese que los anillos mostrados en la figura 13 son construidos a frecuencias muy cercanas a la que hoy dı́a
sabemos que corresponde al modo normal (de resonancia) en el Sol que es el del orden de los cinco minutos




Esta técnica expuesta por primera vez por Duvall et al. [1993] se basa en la medida de la trayectoria descrita
por una onda acústica (vista vı́a efecto Doppler) que viaja de un punto a otro sobre la superficie solar. Esta
técnica es muy usada hoy en dı́a para la determinar si un cierto evento de fulguración solar tiene, o no, aso-
ciado un sismo. La forma de implementarlo es tomar la imagen Doppler del disco solar obtenida con alguno
de los instrumentos dispuestos para esto y recortar la imagen en la zona en donde se produjo la fulguración
para luego centrar sobre ella un cı́rculo cuyo radio va hasta unos 20 Mm y hacer las restas entre imágenes
consecutivas para encontrar de esta manera la señal de una fuerte variación acústica que se propaga desde el
centro del cı́rculo hacia afuera de él.
Este protocolo ya se ha sistematizado y por ejemplo el equipo de la Universidad de Stanford en California
encargado del almacenamiento y distribución de los datos tomados por HMI/SDO ha construido una serie de
programas que cada ocho horas hace un barrido del disco en las fulguraciones que tuvieron lugar durante ese
lapso de tiempo y aplican este método sobre los Dopplergramas denotados como near-real-time para determi-
nar la existencia o no de sismos solares [Zhao et al., 2011]. Esto resulta ser una ventaja apreciable ya que se
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puede informar a la comunidad cientı́fica mundial la aparición de un nuevo sismo solar tan solo unas pocas
horas después de que ocurra, tal como ocurrió con el primer sismo del ciclo 24 asociado a la fulguración tipo
X2.2 de la región activa NOAA 1158 que tuvo lugar el 15 de Febrero de 2011 y que tan solo cuatro horas
después fue reportado por Kosovichev [Kosovichev, 2011].
Figura 14: Diagrama TD para la fulguración solar clase GOES X2.2 del 15 de Febrero de 2011. Podemos
discernir una señal acústica ubicada al lado izquierdo que incrementa su velocidad al transcurrir el tiempo.
Los principales progresos en la heliosismologı́a de la década pasada ocurrieron a través del análisis de los
modos normales de oscilación [Christensen-Dalsgaard et al., 1991], esto debido principalmente a la dificultad
de observar el viaje temporal de señales acústicas que se confunden con el ruido provocado por los muchos
modos de oscilación que llegan a la superficie solar. Esto entra en contraste con la forma de hacer sı́smica en
nuestro planeta en donde mediante la medida de diferencias de tiempo y diferencias de distancia medidas a
través de varias estaciones ubicadas en varios puntos de la superficie terrestre se puede desarrollar una pros-
pección del subsuelo mediante el análisis espacio temporal de estas señales [Gubbins, 1990]. La técnica del
diagrama Tiempo-Distancia trata de emular esta forma de hacer sı́smica aquı́ en la tierra haciendo uso de los
datos de mejor resolución y observando eventos de fulguraciones solares puede seguir la respuesta sobre la
superficie de este tipo de señales como lo reportaron por primera vez Kosovichev and Zharkova [1998].
La causa de la perturbación sı́smica que da lugar a las ondas vistas después de un evento de fulguración
solar es un problema abierto de la fı́sica solar que es discutido en los más importantes congresos que se cele-
bran en está área y a donde asisten los cientı́ficos más reconocidos y de más amplia trayectoria que trabajan en
estos temas [Zharkova et al., 2011]. Para efectos de entender la forma en la que un frente de onda acústica se
propaga por el interior solar para luego ser registrada en una diagrama TD vamos a suponer simplemente que
la fuente sı́smica existe, que es muy fuerte y que está bien localizada.
La forma en la que ampliamente se concibe la trayectoria de una onda acústica cuya fuente está ubicada
cerca de la superficie solar es esquematizada en el diagrama de rayos de la figura 15. Una fuente que tiene lugar
en el punto a de la superficie solar es el punto de partida de un rayo que es refractado debido al incremento
de la velocidad del sonido local del medio en el que se propaga hasta invertir su dirección radial y llegar al
26
Heliosismologı́a Diagrama de Tiempo-Distancia
punto c. Una vez llega a c se encuentra con un cambio brusco en la densidad local, razón por la cual la onda es
reflejada y continúa una trayectoria similar hacia otro punto sobre la superficie solar. De esta manera es como
se presenta una correlación entre el frente de onda visto en c y el punto a desde el cual se originó. La distancia
que se observa es la que está sobre la superficie   pero claramente el camino recorrido es b a través del interior
solar. Si la fuente acústica tuvo lugar en el tiempo t, entonces decimos que el tiempo caracterı́stico que tarda
el frente de onda de ir desde el punto a hasta el punto c es T y al que se le conoce como el tiempo de viaje. A
pesar de esta relación directa entre los dos puntos sobre la superficie solar a y c, las señales que se observan
se ven afectadas por un ruido apreciable introducido por todas aquellas perturbaciones extras que presentan de
forma aleatoria a lo largo del camino b y que a pesar de ser de menor intensidad, también tienen una respuesta
que es vista en los mismos dos puntos a y c. La literatura se refiere a esta interferencia como el problema
de oblicuidad. Es por esta misma razón que no se puede construir un espectro de potencia unidimensional en
una lı́nea de pı́xeles definida sobre una imagen solar, sino que en vez de esto se debe realizar un análisis que
abarque una circunferencia centrada en la fuente del sismo.
Figura 15: Esquema que muestra el camino por
el que se propaga una onda sonora a lo largo del
interior solar. Tomado de [Duvall, 1995]
Los primeros trabajos en los que se implementó este
método TD se encontraron tiempos de viaje del orden de los
75 minutos y distancias   del orden de 25 grados de arco
heliosféricos [Duvall, 1995] mucho mayor a los tiempos y
distancias reportados en los sismos asociados a eventos de
fulguración solar en las vecindades de las manchas solares
(ver por ejemplo [Donea et al., 2006b, Kosovichev, 2011,
Martı́nez-Oliveros, 2009, Martı́nez-Oliveros et al., 2008b,
Moradi et al., 2006b]) en los que los tiempos de viaje son
del orden de los 30 minutos y las distancias son cercanas a
los 5 o 10 grados heliosféricos. La razón es que a pesar de
que el diagrama TD es un método centrado en una localidad
finita de la superficie solar, en un principio fue usado dentro
del marco de la heliosismologı́a global bajo la suposición de
un número de Reynolds magnético grande de manera que son
los modos-p la base sobre la cual el frente de onda acústico se
propaga. Claramente, el plasma confinado en una mancha so-
lar se comporta siguiendo un régimen magnético de manera
que las lı́neas de campo magnético se encuentran congeladas
y los modos-p de vibración son amortiguados fuertemente
[Braun et al., 1988, D’Silva and Duvall, 1995].
Los diagramas de tiempo-distancia trabajados por Duvall [1995] están centrados principalmente en un sec-
tor de Sol calmo pero la perturbación acústica que se propaga con el tiempo logra entrar luego en una región
activa en donde se visualiza una fractura de la trayectoria y después de un corto tiempo se observa una dis-
minución en la intensidad de la señal y una descomposición en su banda de lı́neas que, se cree, es debido a la
presencia de campo magnético dentro de la mancha a través de la cual continúa propagándose la perturbación.
Esto sugiere que la forma en la que se da esta fractura y la posterior aparición de una banda de curvas puede
estar relacionada fuertemente con la estructura interna de la mancha solar y es esta la principal razón por la
que hoy dı́a es un tema que genera un gran apetito cientı́fico para los fı́sicos solares, pues un estudio detalla-
do de este fenómeno podrı́a ayudar a construir un mayor entendimiento de la estructura sub-superficial del Sol.
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Para explicar la disminución de la intensidad de la señal acústica, una vez la perturbación entra a la mancha
solar, se apela a pensar en fenómenos de difusión acústica que atenúen la onda. Para dar cuenta de esto desde
un acercamiento netamente fenomenológico se hacen algunas hipótesis como que a través de la mancha solar,
y de forma completamente perpendicular, atraviesa un tubo magnético monolı́tico que incrementa la disipación
de los modos acústicos al pasar por las capas resonantes y el un conglomerado de fibrillas internas del tubo
además de la atenuación debida a la conversión de modos acústicos a modos magneto-acústicos. Una revi-
sión detallada de la matemática propuesta para describir esta dinámica se encuentra en D’Silva [1996, 2001],
D’Silva and Duvall [1995], Spruit and Bogdan [1992] y Kosovichev and Duvall [2011].
Una de las debilidades más remarcadas de este método es aquella que concierne al ruido que se infiltra
en los diagramas TD producto de los modos própios de oscilación en el Sol, como bien se puede ver, por
ejemplo, de aquel que construimos para el evento del 15 de Febrero de 2011 (ver figura 15) y más aún la razón
señal-ruido de la supuesta propagación acústica que se registra. En aras de dar solución a este problema
se ha tratado de caracterizar el ruido acústico considerando a los mecanismos de excitación de los modos
como fenómenos de naturaleza estocástica que generan oscilaciones estacionarias y homogéneas sobre toda la
superficie solar. De esta manera es posible construir una matriz de covarianza entre las medidas del tiempo de
viaje y la inversión acústica que resulta de este tipo de análisis:
C(x1, x2, t j) =
ht
T   |t j|
X
i
 (x1, ti) (x2, ti + t j), (1)
donde  (x, t) denota la señal acústica filtrada observada para un punto x en un instante3 t, ht es la cadencia
del instrumento con el que son tomadas las imágenes, t j = jht con j ✏ Z, y T es el tiempo total sobre el cual
se está haciendo el análisis. Un trabajo completo en el que se desarrolla este método de limpieza del ruido en
la señal y se compara con datos observacionales reales obtenidos con MDI/SOHO es mostrado en Gizon and
Birch [2004]. Como vemos el proceso de filtrado de la señal acústica genera una repercusión apreciable sobre
las medidas de manera que se debe tener en cuenta a la hora de intentar hacer alguna interpretación fı́sica de
las observaciones, como bien lo indican Braun and Birch [2008], Chou et al. [2009], Salabert et al. [2009] y
Donea and Newington [2011]. Este es un método que se ha convertido en una herramienta potente de la fı́sica
solar, pero que aún hoy en dı́a se discuten sus problemas, como fue el caso del último encuentro AGU-2010
(American Geophysical Union) en donde Duvall [2010] expuso el estado del arte de este tema.
Holografı́a heliosismológica
El método de holografı́a heliosismológica (en inglés helioseismic holography), es una técnica cuya finalidad es
la reconstrucción tridimensional de la morfologı́a interna del sol basándose en la propagación de los modos-p
y la forma en que estos se registran en la superficie del Sol. En Octubre de 1997 Chang y sus colaboradores
proponen el método llamado imaginologı́a acústica que consiste en la observación del ruido acústico sobre
la superficie solar suponiendo que ha sido generado de forma homogénea en su interior de manera que (asu-
miendo además un primer modelo de la estructura interna de la capa más externa del Sol, la atmósfera solar)
si no hubiese ningún tipo de obstáculo las señales alcanzarı́an la superficie con cierta fase. El no encontrar las
señales acústicas con la fase esperada supondrı́a la existencia de un obstáculo “óptico” interno y la forma de
3Este filtrado se realiza mediante la aplicación de un par de operadores en el dominio del espacio de Fourier del conglomerado de
datos observados que generalmente es la remoción de todas aquellas oscilaciones que son múltiplos enteros del modo fundamental de
oscilación y un filtro Gaussiano en fase con la velocidad de la forma exp[ (!/k v)2/(2s2)] siendo v = 36,5 km s 1 y s = 2,5 km s 1.
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dimensionarlo serı́a justamente aplicando un método análogo al usado en óptica clásica cuando con ayuda de
un montaje óptico se registra la señal de una fuente de luz en cuyo camino óptico se ha atravesado un obstácu-
lo que dispersa los rayos. Esta técnica fue inicialmente pensada para poder generar la imagen de prospección
interna de inhomogeneidades en el plasma solar tales como las que se presentan en el surgimiento de manchas
solares [Chang et al., 1997]. Para ese mismo año los investigadores Charles Lindsey y Douglas Braun publican
un artı́culo en el que por primera vez proponen la holografı́a heliosismológica como un método de prospec-
ción acústica que permite la ubicación de la fuente de sismos en la superficie del Sol [Lindsey and Braun,
1997].
Figura 16: Figura que representa la propagación
de una señal acústica en el interior solar cerca de
la superficie. El dibujo se ha exagerado un poco
para hacer énfasis en la retro-dispersión que se
presenta producto del incremento gradual de la
densidad de masa con la profundidad, ası́ como
también del ı́ndice óptico del medio. Las lı́neas
azules y rojas representan picos y valles de la
señal. Se asume un medio cuyas propiedades fı́si-
cas cambian únicamente con la dirección radial.
Mucho del tratamiento matemático que se usa en
la holografı́a acústica es análogo y tomado del for-
malismo definido sobre la holografı́a óptica propues-
ta por el cientı́fico húngaro-británico Dennis Gabor en
1947 y por el cual ganó el premio nobel de fı́si-
ca en 1971 [Collier et al., 1971]. En este contex-
to, el registro de un patrón dos-dimensional genera-
do por una superposición de ondas sonoras se consi-
dera un holograma acústico. Entonces, haciendo uso
de estos hologramas es posible realizar una prospec-
ción del campo de ondas acústicas que han viajado a
través de un espacio tridimensional del cual se conocen
sus caracterı́sticas generales como composición y topo-
logı́a4.
El caso más sencillo de suponer es un medio de propaga-
ción uniforme y homogéneo dentro del cual se encuentra
una fuente de ondas acústicas que se propagan y son re-
gistradas en algún lugar durante un periodo de tiempo de-
terminado5. En general, un holograma es generado cuando
sobre una superficie “plana” se graba la superposición de
la llegada de dos o más ondas provenientes de iluminar
el objeto de estudio desde diferentes lugares (diferentes
perspectivas). Para poder obtener un holograma acústico
asociado a un evento de sismo localizado en la superficie
solar se hacen unas cuantas suposiciones moderadas para
crear un primer acercamiento a esta construcción. Primero
se supone una atmósfera solar cuyas propiedades fı́sicas no
cambian con la latitud y la longitud heliosféricas; esto es, se dice que por ejemplo la densidad cambia solo con
la profundidad de la atmósfera solar, siguiendo por ejemplo un modelo como el propuesto por Benz [2002]
(ver figura 9). Además, se plantea una fuente sı́smica muy bien localizada (casi-puntual) en el interior solar,
de manera que hay una cierta simetrı́a en las ondas cuando salen de allı́. Para analizar la forma en la que aplica
4La topologı́a del medio por el cual se propagan las ondas acústicas cobra una importancia sobresaliente cuando la propagación
se hace sobre un medio que no es isotrópico y/o homogéneo, ya que la dinámica de propagación de las ondas cambia completamente
y empieza a depender por ejemplo de la dirección en la que se propague un frente de onda.
5Obviamente la atmósfera solar no es un medio uniforme y homogéneo a través del cual se propagan las ondas; por esta razón,
para poder hacer holografı́a acústica es ineludible ajustarse a un modelo de atmósfera estelar.
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esta técnica sobre la superficie solar, consideremos la situación planteada en la figura 16. Allı́ se presenta una
fuente de ondas acústicas cerca de la superficie solar. La parte de la señal sonora que va hacia adentro del Sol
sufre una retro-dispersión a causa del aumento de la densidad de masa, a lo cual se asocia también un aumento
gradual en el valor del ı́ndice “óptico” del medio de propagación6.
El formalismo teórico detrás de la holografı́a acústica es relativamente simple y completamente análogo
al usado en holografı́a óptica. Un frente de onda definido sobre una longitud de onda partı́cular se puede
representar mediante un número complejo U, en donde la amplitud y la fase del frente de onda son el valor
absoluto y el ángulo del número complejo respectivamente. Si sobre la “pantalla” en la que se construye
el holograma están incidiendo dos frentes de onda provenientes de dos lugares distintos desde los cuales se
ilumina el objeto, cada uno de estos frentes de onda puede ser representado por un número complejo que
llamamos U1 y U2, de manera que la combinación de estos dos se reduce a su suma, U1 + U2. La energı́a de
esta superposición de rayos está dada por
|U1 + U2|2 = |U1|2 + |U2|2 + U1U⇤2 + U⇤1U2 (2)
en donde los dos primeros términos de la derecha son las intensidades de las ondas U1 y U2, mientras que los
dos últimos términos representan las intensidades adicionales debido a la interferencia entre los dos frentes de
onda. Cuando el rayo del objeto y el rayo de referencia provienen de direcciones apreciablemente diferentes,
los frentes de onda de la imagen virtual, real y de referencia emergen con diferentes ángulos siendo posible
reconstruir el objeto y verlo claramente.
Figura 17: Representación de una regresión holográfica
basada en un campo acústico observado en la superficie
solar. Figura tomada de Lindsey and Braun [2000].
La holografı́a heliosismológica (en términos
muy generales) toma las oscilaciones observadas
en la superficie solar y calcula la “imagen sı́smi-
ca” a cierta profundidad del Sol. Cuando esta es
calculada hacia adelante en el tiempo se le llama
imagen, o mapa, de egresión, mientras que cuan-
do se calcula hacia atrás en el tiempo se le lla-
ma imagen, o mapa, de ingresión. El ejercicio de
diagnóstico básico de la holografı́a sı́smica con-
siste en aplicar una inversión temporal sobre un
conjunto de observaciones sı́smicas de la superfi-
cie solar basándose en un modelo computacional
de la atmósfera solar desprovisto de fuentes, su-
mideros o dispersiones acústicas. En general, esta
técnica debe aplicarse sobre una región limitada
de la superficie solar. Abusando del lenguaje pro-
pio de la óptica a la región sobre la que se aplica este procedimiento se le llama la pupila. Una vez se define
esta pupila sobre los parámetros de entrada del código numérico y este se corre, las ahora entrantes perturba-
ciones acústicas convergen todas juntas al punto donde se localizó la fuente acústica. Si se toma una muestra
de la potencia acústica en una superficie, i.e., en un “plano focal”, a la profundidad en la que tuvo lugar la
fuente acústica, el resultado será una señal intensa y bien definida cuyo ancho estará definido por el lı́mite de
difracción de la señal, tal y como aparece debajo de la fuente en la parte izquierda de la figura 17. De otro lado,
6La manera en la que la fuente de la señal acústica es generada es un tema de fuerte debate aún hoy en dı́a y su discusión se
presentó en el subcapı́tulo de sismicidad asociada a fulguraciones solares.
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si el plano focal es movido hacia arriba o hacia abajo de la profundidad a la cual se presentó la fuente, la señal
en general no desaparece pero sı́ se desenfoca apreciablemente, observándose un perfil difuso como el que se
esquematiza en la parte baja del lado derecho de la figura 17.
Considerando un medio continuo, libre de fuentes, sumideros y/o puntos de dispersión, a través del cual
se propaga un tren de ondas, bastarı́a conocer su amplitud y su derivada para un tiempo dado a din de poder
extrapolar el campo acústico a través de todo el interior solar y todo tiempo por medio de la solución de la
integral de Kirchho↵ [Born and Wolf, 1975]. Este tipo de procedimientos suponen una distribución continua
de datos, que por obvias razones no se puede obtener de las observaciones heliosismológicas, razón por la cual
a pesar de que esta solución (la de la integral de Kirchho↵) pueda representar una componente significativa del
campo acústico subyacente, no debe ser considerada como una solución que de cuenta del campo acústico real
ya que el medio a través del cual se propagan las ondas está permeado de un montón de anomalı́as fı́sicas. De
esta manera se encuentra la necesidad de establecer la diferencia entre el campo acústico obtenido mediante
la aplicación de un modelo teórico de egresión, H, y el campo acústico real,  . Lindsey and Braun [1997]
establecen que estos dos últimos campos se relacionan mediante una función de Green que da cuenta de la
propagación hacia adelante y hacia atrás en el tiempo, H+(r, z, t) y H (r, z, t) respectivamente. A H+(r, z, t) se
le suele llamar la “egresión acústica”que se relaciona con   mediante la siguiente expresión





d2r0G+(|r   r0|, z, t   t0) (r0, t0), (3)
Figura 18: Figura que esquematiza la pupila usada en la técnica
de holografı́a acústica sobre la superficie del Sol, en donde se
resalta que se usa una pupila anular con radio interior a (azul)
y radio exterior b (rojo). Además que el mapa de egresión es
calculado sobre el punto r cuando las perturbaciones son vistas
a lo largo de la circunferencia de radio r0. Según esta técnica la
fuente acústica se encuentra a una profundidad z y la trayectoria
del frente de onda es una curva debido al cambio de densidad
del medio por el cual ella se propaga.
en donde G+ es la función de Green que ex-
presa cómo una perturbación registrada en
un punto transitorio único en (r, z, t), en el
interior solar, se propaga hacia las capas más
externas hasta alcanzar la superficie en don-
de se registra el frente de onda viajero en
(r0, 0, t0). Por otra lado, la ingresión acústi-
ca, H , es la inversión temporal de la egre-
sión acústica H+. Esta ingresión da cuenta
de las ondas que de manera coherente con-
vergen todas juntas a un mismo punto focal
en (r, z). La ingresión puede ser calculada si
en la ecuación 3 se usa como factor integran-
te la función de Green
G (|r   r0|, z, t   t0).
Esta función de Green, más conocida como
la función iconal de Green, que solo depen-
de de la dirección radial gracias a la suposi-
ción de simetrı́a acimutal que se presenta en
la superficie solar (cuando se habla de su estructura), puede ser descrita como un producto entre una función
delta y una función f que da cuenta del decremento de la amplitud de la perturbación a medida que se propaga:
G+(|r   r0|, z, t   t0) =  [(t   t0)   T (|r   r0|, z)] f (|r   r0|, z), (4)
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donde T es el tiempo transcurrido entre la generación del pulso y la llegada del frente de onda al punto r0 sobre
la superficie visible del Sol. Esta representación caracteriza la dinámica acústica del modelo solar en el que
se construye una regresión acústica mediante el uso de las observaciones heliosı́smicas. La holografı́a sı́smi-
ca computacional ha sido desarrollada como una técnica de diagnóstico muy flexible de manera tal que no
esté restringida a un modelo de atmósfera solar particular. En este sentido, la función de Green puede alejarse
considerablemente de lo que serı́a el interior solar acústico real y sin embargo seguir proporcionando imágenes
de muy alta calidad y útiles para diagnosticar la ubicación de la fuente sı́smica.
En aras de calcular la potencia acústica de egresión Lindsey and Braun [2000] proponen hacer el cálculo
de la ecuación (3) en el dominio de las frecuencias y el número de onda; ésto con el fin de eliminar las
integraciones en el anillo y trabajar más bien en forma operacional:
Ĥ+(k, z, ⌫) = Ĝ+(|k|, z, ⌫) ̂(k, ⌫), (5)
donde Ĥ+, Ĝ+ y  ̂ son las transformaciones de Fourier en espacio y tiempo de H+, G+ y  , respectivamente. En
este cambio se trabaja con los modos normales de oscilación acústica cuyas proyecciones sobre la superficie
solar (en la aproximación de un plano horizontal) resultan ser simplemente ondas planas viajeras. De aquı́ la
importancia de que en esta técnica, antes de entrar a aplicar la holografı́a acústica sobre los datos crudos reales,
sea necesario realizar una proyección del disco solar que preserve las distancias verdaderas entre dos puntos
contenidos en la superficie solar. Una descripción detallada de esta técnica se encuentra en Lindsey and Braun
[1997], Lindsey and Braun [2000].
Proyección Postel
Como vimos en la sección anterior, particularmente cuando nos referimos a la figura 18, se tiene un centro
y diferentes señales que arriban a la superficie desde profundidades diversas. Ahora bien, esto lo observamos
en un plano de imagen; sin embargo, al Sol lo podemos suponer esférico, y por lo tanto, necesitamos hacer
una proyección de la descripción de las señales estudiadas en un plano de imagen, si bien provienen de una
superficie (solar) curva. A este tipo de proyección se le conoce en la literatura como proyección azimutal equi-
distante o proyección Postel por aquello de que fue usada por Guillaume Postel en la contrucción de algunos
mapas geográficos en 1581 [Snyder and Parr, 1926]. Este procedimiento consiste en generar la proyección de
diversos puntos ubicados sobre la superficie esférica, en un plano tangente a la esfera en el punto P, como se
muestra en la figura 19, de manera que con respecto a este punto P se preservan tanto las distancias como los
ángulos entre los puntos ubicados a lo largo de circunferencias concéntricas7 en P.
La construcción de la proyección Postel se lleva a cabo fijando un punto sobre la superficie solar de coor-
denadas heliográficas ✓, ' de manera que las coordinas sobre el mapa plano de todos los otros puntos se hallan
mediante
(
X0p = ✓0 cos'0
Y 0p = ✓0 sin'0
, (6)
en donde ✓0, '0 son unas coordenadas esféricas tales que deben satisfacer que P esté en uno de los polos y que
se relaciones con ✓, ' mediante el siguiente conjunto de ecuaciones:






cos ✓0 sin'0 = cos ✓ sin('   '0)
sin ✓0 =   cos ✓ sin ✓0 cos('   '0) + sin ✓ cos ✓0
cos ✓0 cos'0 = cos ✓0 cos ✓ cos('   '0) + sin ✓0 sin ✓
, (7)
siendo ✓0 y '0 las coordenadas del punto P en las antiguas coordenadas esféricas [Pearson, 1977].
Figura 19: Conjunto de figuras que esquematizan la proyección Postel. (a) Vista en perspectiva de una superfi-
cie completamente esférica (azul) que se proyecta sobre un plano (rojo). En este los trazos en negro representan
la proyección de cada uno de los puntos de la esfera sobre el plano y se observa claramente cómo las distancias
se conservan a lo largo de una lı́nea trazada en dirección radial con centro en el punto P. (b) La proyección
Postel de la superficie solar centrada en un punto P ubicado en uno de los polos heliocéntricos. (c) Represen-
tación de los meridianos y paralelos heliocéntricos en una proyección azimutal equidistante a una latitud de
0  (arriba a la izquierda) y a una latitud de 52,2  (arriba a la derecha). Un acercamiento al punto centrado se
muestra en las imágenes de abajo respectivamente. Nótese que las coordenadas que se manejan sobre el mapa
son Xp y Yp. Las figuras (c) son tomadas de Corbard et al. [2003].
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Sismicidad asociada a las fulguraciones solares
El interés constante por entender los procesos mediante los cuales la energı́a es transportada, almacenada y
(posteriormente) liberada en las fulguraciones solares se ha convertido en uno de los problemas abiertos más
interesantes que en las últimas décadas han ocupado a los astrofı́sicos solares.
Figura 20: Dinámica de las ondas expansivas asociadas
al primer sismo solar ocurrido el 9 de Julio de 1996 y
reportado por Kosovichev and Zharkova [1998].
Con el advenimiento de la era espacial en la as-
tronomı́a, es mucha la información que se ha obte-
nido de estos eventos explosivos y ya es bastante lo
que se ha aprendido acerca de los procesos que tie-
nen lugar en la alta atmósfera solar. Sin embargo, a
pesar de estos grandes avances aún son muchas las
incógnitas que se tienen con respecto a los efectos
que tienen las fulguraciones sobre las partes más pro-
fundas a la fotosfera. Wol↵ [1972] lanzó la primera
propuesta reportada de que estas explosiones solares
podrı́an impactar directamente el interior solar, pe-
ro fue solo hasta un par de décadas después cuando
por primera vez se pudo tener registro verı́dico de es-
te fenómeno en forma de tsunamis, o “sun-quakes”
que es el término con el que se le conoce en idioma
inglés [Kosovichev and Zharkova, 1998], visibles co-
mo ondas expansivas circulares que se propagan so-
bre la superficie solar, como se representa en la figura
20. Trabajos posteriores han mostrado una correla-
ción alta (temporal y espacial) entre la aparición de
estas ondulaciones y una emisión fuerte en rayos-X
[Donea and Lindsey, 2005], luz blanca [Donea et al.,
2006b, Martı́nez-Oliveros et al., 2007, Moradi et al.,
2006b] y cambios permanentes en la topologı́a del
campo magnético local [Hudson, 2000, Moradi et al., 2006a, Schunker et al., 2005]. Al leer estos trabajos se
evidencia que, debido a la heterogeneidad de las evidencias observacionales obtenidas, han surgido toda una
variedad de propuestas que tratan de dar una explicación plausible a la aparición de estas señales sı́smicas
observadas en algunas regiones activas haciendo uso de diferentes procesos fı́sicos. La mayorı́a de estas pro-
puestas están enmarcadas en alguno(s) de los siguientes mecanismos:
Ondas de choque: Durante la liberación de energı́a magnética en una fulguración se presenta movimien-
to de material coronal. Algo de este material es eyectado hacia el espacio interplanetario mientras que otra
fracción se mueve hacia la fotosfera. Este material entrante se termaliza en la corona pero una parte de este
alcanza a llegar a la cromosfera donde el rayo de partı́culas pierde su energı́a produciendo una emisión en
rayos-X duros y calentando el material que está a su alrededor que más tarde se enfrı́a emitiendo en rayos-X
blandos y en H↵. Kosovichev and Zharkova [1995, 1998] propusieron que esa interacción entre las partı́culas
inyectadas y el plasma cromosférico actúa como detonante de una onda de choque que se propaga hacia el
interior solar induciendo ondas subfotosféricas. Eventualmente estas ondas alcanzan la fotosfera, después de
un proceso de refracción en el interior solar gobernado por el aumento en la densidad con el aumento en la
profundidad y, por lo tanto, un cambio en el valor de ı́ndice refración n, y entonces son vistas como ondas
circulares expansivas sobre un mapa de diferencias Doppler.
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Backwarming radiation: En español serı́a algo ası́ como “sobrecalentamiento por radiación”. El hecho
de que la densidad en la cromosfera aumente con la profundidad plantea algunas interrogantes con respecto
a la viabilidad de la anterior propuesta, ya que la onda de choque podrı́a ser absorbida rápidamente a causa
del cambio drástico del medio en el que se propaga y de esa manera jamás alcanzarı́a la fotosfera. Las ob-
servaciones hechas por el grupo de Donea, Lindsey, Cally, Moradi, Besliou, Martı́nez-Oliveros [Donea and
Lindsey, 2005, Moradi et al., 2007] han mostrado que una gran cantidad de sunquakes han estado fuertemente
correlacionados con un aumento apreciable en la emisión de luz blanca en el sector.
El mecanismo de generación de sunquakes debido al “sobrecalentamiento por radiación” fue propuesto
por primera vez por el grupo de Machado et al. [1989]. En este mecanismo se plantea que los electrones alta-
mente energéticos junto con los fotones asociados a los rayos-X alcanzan la fotosfera y rápidamente calientan
el material produciendo un aumento considerable en la emisión de luz blanca. Se supone que es la presión de
radiación involucrada en este proceso la responsable de generar ondas que se propagan en el interior solar y
que posteriormente son vistas en la fotosfera. Para que se presente este tipo de dinámica se necesita que una
gran cantidad de energı́a actúe como detonador del sismo. Las fulguraciones fuertes, como lo son las tipo X o
las tipo X10, almacenan la suficiente energı́a como para que en su liberación esta hipótesis sea un escenario
viable en el proceso de generación de la fuente sı́smica; sin embargo, hace suponer la imposibilidad de ob-
servar señales sismicas asociadas a fulguraciones más débiles, lo cual, como sabemos, ha sido refutado por
trabajos como el de Martı́nez-Oliveros et al. [2007].
Colisión directa de partı́culas: Algunas observaciones [Donea and Lindsey, 2005, Zharkova and Zhar-
kov, 2007] han mostrado una fuerte correlación entre la sismicidad de regiones activas y la emisión en rayos
gamma. Este tipo de emisión es producida por protones altamente energéticos, acelerados desde el punto de
reconexión del evento de fulguración, al colisionar con el material fotosférico (se cree que es en la fotosfera
y no en la cromosfera debido a la densidad alta necesaria para producir el frenado del haz de protones inci-
dentes). La energı́a y el momentum llevados por los protones es suficiente para dar cuenta del exceso visto en
luz blanca. Este mecanismo puede generar una presión de radiación y un trabajo mecánico como para ser un
mecanismo responsable de producir una fuente sı́smica y posteriormente dar pie a la propagación de las ondas
acústicas. Los detalles de este mecanismo están ampliamente explicados en Zharkova and Zharkov [2007]. El
argumento más fuerte que va en contra de esta propuesta es la visualización de actividad sı́smica en fulgura-
ciones que no tienen evidencia de un gran número de protones acelerados, es decir, con ausencia de emisión
en rayos-gamma [Martı́nez-Oliveros et al., 2007].
McClymont jerk (variación del campo magnético): Este mecanismo es discutido ampliamente en Hud-
son et al. [2008]. En este se plantea que son los cambios en la topologı́a y en la intensidad del campo magnético
a lo largo del bucle que se asocia a una fulguración, los responsables de la generación del sismo solar.
Las fulguraciones son eventos dinámicos que involucran cambios significativos en la configuración del
campo magnético coronal. La consecuencia más inmediata es el colapso del bucle coronal hacia una configu-
ración más estable (más horizontal). Si este proceso se lleva a cabo con la suficiente rapidez podrı́a llegar a
generar trabajo mecánico sobre la superficie solar, y por ende, podrı́a ser un buen candidato en la consideración
de la generación de la fuente de señales acústicas. Esta dinámica posible fue bautizada como el McClymont
jerk por Hudson et al. [2008]. Lo interesante de esta propuesta es que se aleja de hipótesis de que es la inter-
acción de las partı́culas incidentes el detonante de ondas sı́smicas; sin embargo, aún hoy en dı́a es un tema de
álgida discusión en los diferentes eventos que se celebran en torno a estos temas.
35
Heliosismologı́a Algoritmo paramétrico de correción por turbulencia (PASCAL)
¿Cuál de todas estas propuestas resulta ser la más eficiente y adecuada para describir el proceso mediante
el cual se deposita la energı́a necesaria para la generación del sismo? Es una pregunta que es muy difı́cil de
responder y que solo las observaciones, cada vez de mayor calidad, podrán dar luz al respecto. Quizás todo se
trate de una solución salomónica en la que dependiendo de las condiciones fı́sicas que definen la prefulguración
uno o varios de estos mecanismos pueden dominar el efecto de generar la fuente acústica. En el desarrollo que
se presenta aquı́ trabajamos sobre la hipótesis de que es justamente el jet de partı́culas incidentes el mecanismo
sobre el cual se podrı́a asociar la generación de uno de estos sunquakes; pero hemos de establecer la forma en
que se deben acelerar estas partı́culas (electrones) que en nuestro caso será siguiendo una dinámica estocástica.
Método de limpieza de observaciones hechas desde tierra
Después de que Kosovichev and Zharkova [1998] reportaran el primer “tsunami” solar, muchos otros cientı́fi-
cos centraron su atención en tratar de encontrar más eventos como este asociados a fulguraciones solares muy
energéticas, con el ánimo de tratar de dar una explicación fı́sica a la generación de la fuente sı́smica mediante
un acercamiento más bien estadı́stico. En esta dirección, Donea et al. [2006a] desarrollaron una prospección
sobre las fulguraciones más energéticas que ocurrieron durante el máximo del ciclo solar 23 encontrando cerca
de 13 eventos sı́smicos. Para hacer esta inspección, ellos hicieron uso de las imágenes obtenidas por la red de
telescopios en tierra GONG++ y aplicaron la técnica de holografı́a heliosismológica descrita anteriormen-
te. Sin embargo, y como es bien conocido por todos los astrónomos observacionales, el hacer observaciones
desde tierra implica tener que considerar los efectos que tiene la turbulencia atmosférica sobre las imágenes
obtenidas. En el caso solar esto no es una excepción, y más teniendo en cuenta que para poder distinguir las
ondas que se propagan sobre la superficie solar se necesita una resolución espacial alta en las imágenes, de al
menos unos tres segundos de arco, además de un alto contraste regido por la razón señal ruido que para el caso
de los sunquakes es del orden de ⇠ 10, en imágenes filtradas por frecuencia, tı́picamente centradas en 5 mHz
con un pasabandas de 2 mHz [Kosovichev, 2006]. Esta red de observatorios nos ha provisto de fotogramas,
Dopplergramas y magnetogramas del Sol calmo de calidad muy alta, pero la limitación que tiene a la hora
de analizar imágenes de regiones activas es justamente la consecuencia de la turbulencia atmosférica sobre la
imagen final integrada en un minuto de tiempo (imperfecciones por “seeing”). En Sol calmo las variaciones
debidas a la turbulencia no son percibidas apreciablemente pues no hay una señal fuerte sobre la que puedan
influir de sobremanera al hacer la resta entre dos fotogramas consecutivos, como si es el caso de las regiones
activas en donde se observa un alto contraste entre imagen e imagen. Sin embargo, cuando hay un gradiente
alto en las intensidades registradas, como es el caso de una región activa, se genera una serie de perturbaciones
apreciables que alteran las señales sı́smicas que se quieren analizar haciendo que el implementar los métodos
heliosismológicos sobre las regiones activas se vuelva algo impráctico a primera vista.
Algoritmo paramétrico de correción por turbulencia (PASCAL)
Lindsey and Donea [2008] han ideado un algoritmo que, aplicado sobre las imágenes terrestres obtenidas con
GONG++, es capaz de distinguir una señal sı́smica sobre el ruido de la imagen producto de la turbulencia.
Este método es aplicable a observaciones que han sido integradas por un periodo de tiempo largo comparado
con el tiempo caracterı́stico del “seeing” (⇠ 10 ms). Teniendo en cuenta que la cadencia de los instrumentos
de esta red es de un minuto, este método resulta ser adecuado a fin de “limpiar” las imágenes crudas que salen
del telescopio siempre y cuando se tenga un excelente control sobre el guiado (“tracking”) de las imágenes, lo
cual para el caso del Sol se puede hacer muy bien con ayuda del limbo solar.
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Este método de limpieza ha sido aplicado a una cantidad apreciable de estudios heliosismológicos [Donea
et al., 2006b, Martı́nez-Oliveros, 2009, Martı́nez-Oliveros et al., 2008a,b,c, Matthews et al., 2011, Zharkov
et al., 2011b]8. Este, supone que después de un minuto de integración (que es la cadencia tı́pica de los instru-
mentos de GONG) las perturbaciones atmosféricas pueden ser consideradas como isotrópicas, cosa que facilita
mucho el planteamiento de un tratamiento práctico sobre las imágenes y que no está lejos de la realidad pues
un minuto de integración significa unas dos mil variaciones de la imagen que se registra debido al seeing
atmosférico.
Figura 21: Región activa NOAA 11520 que fue visible desde tierra des-
de el 6 de Julio hasta el 17 de Julio de 2012. Esta mancha solar se
caracterizó por ser tan grande que fue posible observarla con los filtros
adecuados pero sin instrumentos de aumento en el marco de lo que fue
la International Summer School - Solar Astrophysics: Modern Trends
and Techniques realizada en Bogotá. Izquierda: Imagen en intensidad
tomada por GONG++ el 11 de Julio de 2012 a las 00:24 UT. Derecha:
Diferencia entre la imagen de la izquierda y la registrada por GONG++
al minuto siguiente (00:25 UT). Es claramente apreciable como los efec-
tos de seeing atmosférico tienen mayor incidencia sobre las regiones
activas que sobre el Sol-calmo. Imágenes de diferencias, como la que
se muestra aquı́, son usada en el método PASCAL para caracterizar las
perturbaciones presentes en la imágen minuto a minuto.
Supongamos que I(r) represen-
ta la intensidad real del objeto sobre
la imagen cruda que se obtiene del
instrumento, mientras que I0(r) re-
presenta la intensidad observada (es
decir la imagen real convolucionada
con el ruido atmosférico integrado
en un minuto). S (r) representará la
función (isotrópica) de la perturba-
ción atmosférica. Todas estas canti-
dades dependen de r que es la ubi-
cación de un punto sobre la imagen
cruda. De esta manera se tiene que
I0 = (S ⇤ I) (8)
S I = (S ⇤ I). (9)
Este operador de perturbación,
S , debe contener los efectos que la
atmósfera tiene sobre las imágenes
en su totalidad.
Estos efectos se pueden repre-
sentar en dos dinámicas básicas.
Una traslación estocástica de la re-
gión de interés, que aquı́ se repre-
senta mediante un vector desplaza-
miento ~↵ definido sobre el plano de
la imágen, y una deformación (difu-
sión) de la imagen debido a la diferencia de los caminos ópticos de los rayos provenientes del objeto de ciencia
extendido, que en nuestro caso es el disco solar, y que supondremos se caracteriza por un parámetro  . De esta
manera el operador Ŝ se puede expresar como la suma de un término convectivo y un término difusivo que
actúan sobre la señal real:
Ŝ (r) = 1̂   ~↵ · ~r +  r2 (10)
8Como hasta la fecha no se le ha acuñado aún un término a este método en la literatura cientı́fica, se aprovecha este trabajo y un
artı́culo que está en preparación para postular el nombre sugerido por el investigador Charles Lindsey: PASCAL que son las siglas
en inglés de “PArametric Smearing Correction ALgorithm”
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Para poder aplicar el método se hacen dos suposiciones adicionales: Se supone que las perturbaciones
generadas sobre la imagen producto del seeing atmosférico son isotrópicas y que el tamaño de estas son
significativamente más pequeñas que el tamaño del objeto de ciencia. Gracias a estas suposiciones podemos
agrupar el término convectivo dentro del término difusivo y tratar la perturbación como un efecto que actúa de
la forma Ŝ = 1̂ +  0r2, de manera que aplicado sobre la imagen real tenemos:
Ŝ I(r) = I +  0(r)r2I(r) (11)
I0(r) = I(r) +  0(r)r2I(r) (12)
 I(r) =  0(r)r2I(r). (13)
Figura 22: Ilustración de los primeros (cuadros azules) y se-
gundos (cuadros rojos) vecinos de una celda que pertenece a
una grilla a la cual se le piensa aplicar un método numérico
tales como el de Lattice Boltzmann o el de diferencias finitas.
En un periodo de tiempo del orden de un
par de horas podemos suponer que  I(r) =
[I0(r)   I(r)] ⇡ [I0(ti+1 min)(r)   I0ti(r)], de manera
que imágenes de la diferencia entre dos fotogra-
mas consecutivos tomados por GONG++, co-
mo la que se muestra en la figura 21, represen-
tan muy bien el término difusivo  0r2Iti(r). El
algoritmo que Lindsey and Donea [2008] desa-
rrollaron lo que hace es justamente ajustar las
imágenes de diferencias a un laplaciano de la
imágen precedente y calcular de esta manera los
coeficientes  0(r) para cada pı́xel de la imagen
de ciencia y con la cadencia del instrumento, un
minuto. De esta manera la tarea se reduce a te-
ner que resolver numéricamente una ecuación
de Poisson en cada punto de la imagen a la cual
previamente se le ha aplicado una proyección
Postel para garantizar que se está trabajando en
un espacio homogéneo e isotrópico. Para resol-
ver la ecuación de Laplace, Lindsey and Donea
[2008] aplicaron el método de diferencias fini-
tas inicialmente con un esquema de 5 puntos
para la descomposición del Laplaciano que pa-
rece en la ecuación de Poisson.
Algoritmo numérico para el cálculo del laplaciano de una función bidimensional
Modernamente las imágenes solares se registran en arreglos bi-dimensionales finitos de pı́xeles en cámaras
CCDs; usualmente, estas cámaras tienen escalas iguales en ambos ejes, los cuales denotamos como ejes x, y.
Al trabajar sobre estos arreglos podemos expresar al laplaciano como
r2I(r) = r2I(x, y) ⇡ f (x, y), (14)
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Figura 23: Izquierda: Señal gaussiana bi-dimensional que si-
gue la expresión dada por la ecuación (17) con un   = 0,8.
Derecha: Laplaciano de la gaussiana construida siguiendo la
forma funcional dada en (18). Arriba: Visualización en 3D.
Abajo: Visualización en 2D con escala de grises.
en donde se define f (x, y) =  I(x,y) 0(x,y) , asumien-
do además que las variables cartesianas x, y son
linealmente independientes. El cálculo numéri-
co del laplaciano en un punto interior del foto-
grama bajo estudio tiene ocho puntos vecinos.
Existen dos posibilidades sencillas del cálculo
del laplaciano; uno que contempla los pı́xeles
en el vecindario inmediato de columna y fila, a
los cuales llamaremos de aquı́ en adelante los
primeros vecinos, y que se ilustran en azul en la
figura 22. El otro método considera al vecinda-
rio inmediato completo, es decir, tanto los cua-
dros azules como rojos de la figura 22. Al la-
placiano calculado en el primero de los casos lo
llamaremos el laplaciano de 5 puntos. Este se
puede expresar como:
r2I(xi, y j) ⇡ I(xi + h, y j) + I(xi   h, y j) (15)
+ I(xi, y j + h) + I(xi, y j   h)
  4I(xi, y j) = h2 f (xi, y j),
en donde h es el tamaño del lado del cuadra-
do de un pı́xel que por razones de simplicidad
en la implementación del método numérico se
tomó como uno. En esta forma de calcular el
laplaciano se hace uso de los primeros vecinos
del pı́xel ubicado en (xi, y j) obteniendo una pre-
cisión de segundo orden en h. Si se quiere hacer
este mismo cálculo pero incluyendo además a los segundos vecinos del pı́xel evaluado (cuadros rojos de la fi-
gura 22), entonces se procede implementando lo que se conoce como el cálculo del laplaciano con 9 puntos,
de forma que se tiene [Van de Vooren and Vliegenthart, 1967]:
r2I(xi, y j) = f (xi, y j), (16)
I(xi + 1, y j + 1) + I(xi + 1, y j   1) + I(xi   1, y j + 1) + I(xi   1, y j   1)+
+ 4 [I(xi + 1, y j) + I(xi   1, y j) + I(xi, y j + 1) + I(xi, y j   1)]   20 I(xi, y j) = 6 f (xi, y j).
Una vez hallados los f (xi, y j) sobre toda la grilla, es posible determinar el valor de los  0 para cada pı́xel
mediante  0(xi, y j, tk) =
 I(xi,y j,tk)
f (xi,y j,tk)
, y de esta manera construir el operador Ŝ definido en (11) para finalmente
aplicarlo como método de limpieza a la totalidad de las imágenes. Todos los trabajos desarrollados hasta
este momento en los que se desarrollan análisis heliosismológicos usando imágenes de la red GONG han
implementado el método PASCAL calculando un laplaciano de 5 puntos [Donea et al., 2006b, Lindsey and
Donea, 2008, Martı́nez-Oliveros, 2009, Martı́nez-Oliveros et al., 2008a,b,c, Matthews et al., 2011, Zharkov
et al., 2011b]. En este trabajo tomamos los códigos que contienen el método PASCAL realizados por Charles
Lindsey y los modificamos de tal manera que el ajuste del laplaciano se hiciera mediante el algoritmo de
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Figura 24: Derecha: Comparación del cálculo numérico del laplaciano de la señal gaussiana de la figura 23
usando los dos algoritmos, el de cinco (curva azul) y el de nueve (curva verde) puntos, y su comparación con
su curva teórica (curva negra). Izquierda: Errores de cada uno de los dos métodos con respecto al valor teórico.
9 puntos con el fin de aplicarlo sobre un evento sı́smicamente activo, que se conociera muy bien, y poder
compararlo con el método que usa 5 puntos en aras de encontrar alguna diferencia, siendo este el objetivo
de este capı́tulo. Para poder comparar estos dos algoritmos, lo primero que se debe hacer es aplicarlos sobre
una señal conocida y examinar la precisión asociada a cada uno. La primera prueba que se desarrolla es la
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En la figura 23 se presenta una visualización en 3D (arriba) tanto de la señal gaussiana como la de su laplaciano,
de acuerdo con las ecuaciones (17) y (18) respectivamente, con proyecciones planas correspondientes a la
variación de intensidad versus la distancia al centro de la gaussiana, y en la parte inferior de la figura se han
representado las visualizaciones respectivas en un plano de imagen. Para poder hacer una primera comparación
entre los dos métodos usados para calcular numéricamente el laplaciano, se hace un corte horizontal que
contiene al centro de imagen plana del laplaciano, en nuestro caso al centro de la imagen de la figura 23 en
la parte baja a la derecha. De esta manera se obtuvieron los perfiles correspondientes al caso teó rico como a
los dos casos calculados con base en los laplacianos de cinco y de nueve puntos. En la figura 24 la lı́nea negra
da cuenta de la curva teórica calculada para el laplaciano de una señal gaussiana bidimensional, mientras que
las lı́neas azul y verde representan el cálculo numérico desarrollado sobre la gaussiana que se muestra en la
parte baja de la figura 24 haciendo uso de los métodos de cinco y nueve puntos respectivamente. Claramente,
el ajuste con nueve puntos se acerca mucho mejor a la curva teórica de lo que lo hace el algoritmo con cinco
puntos, como era de esperarse. En la parte (b) de la figura 24 se muestran, además, los errores porcentuales
punto a punto de cada uno de los dos métodos; en dicha gráfica se puede apreciar la mejor precisión del método
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de nueve puntos. Ahora bien, una función gaussiana bidimensional es homogénea e isotrópica con respecto
a su punto central, pero, ¿Qué pasarı́a si ahora aplicamos estos dos mismos métodos de cálculo numérico
sobre una función que no tenga este par de caracterı́sticas? Para dar respuesta a esta pregunta, se plantea
un tratamiento previo a la señal gaussiana que se dividirá en dos pasos. El primero consta en amplificar la
función gaussiana a lo largo del eje x en un factor 2 y a comprimirla a lo largo del eje y en un factor 1/2, y
como segundo paso, se calcula nuevamente su laplaciano, tanto teórica como numéricamente. El resultado es
algo como lo que se muestra en la figura 25. En esta figura se muestra la función gaussiana achatada (a), su
respectivo laplaciano teórico (b), el laplaciano numérico calculado mediante el algorı́tmo de cinco puntos (c),
y el laplaciano numérico calculado mediante el algorı́tmo de nueve puntos (d). Allı́ se evidencia un diferencia
notoria entre el laplaciano teórico y los laplacianos numéricos, hacia los extremos de la función a lo largo del
eje horizontal.
Figura 25: (a) Función gaussiana bidimensional achatada a lo largo del eje vertical y alargada a lo largo del
eje horizontal. (b) Laplaciano teórico de la función gaussiana de la izquierda calculada mediante la imple-
mentación adecuada de la ecuación (18). (c) Laplaciano numérico calculado mediante la implementación del
algoritmo de cinco puntos. (d) Laplaciano numérico calculado mediante la implementación del algoritmo de
nueve puntos.
Dicha discrepancia es debida a que los algoritmos que se están usando para el cálculo numérico del lapla-
ciano son definidos para ser trabajados sobre señales (funciones) homogéneas, y claramente la función gaussia-
na achatada de la figura 25(a) no lo es. Dado este escenario, se ve la necesidad de modificar de alguna manera
los algoritmos que calculan el laplaciano de manera que se consideren en ellos las formas inhomogéneas de las
señales bajo estudio. En esta dirección se propone asignar pesos diferentes a los pı́xeles vecinos de cada pı́xel
sobre el que se lleva a cabo el cálculo numérico de manera que se contrarresten los efectos de la geometraı́a
no homogénea de la función.
Ası́, el nuevo algoritmo se expresarı́a mediante
r2I(xi, y j) = f (xi, y j), (19)
f (xi, y j) = ↵[I(xi, y j + 1) + I(xi, y j   1)   2I(xi, y j)]




[I(xi + 1, y j + 1)   I(xi   1, y j + 1)   I(xi + 1, y j   1) + I(xi   1, y j   1)],
en donde ↵,  ,   son los parámetros escalares que dan peso a los primeros y segundos vecinos, del pı́xel sobre
el que se realiza el cálculo, a lo largo del eje horizontal, del eje vertical y de los ejes diagonales respectivamen-
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(a) (b) (c)
Figura 26: (a) Laplaciano teórico de la gaussiana achatada de la figura 25. La lı́nea roja indica la región
escogida para hacer los perfiles que se muestran en (c). (b) Laplaciano de nueve puntos con pesos asignados
por la ecuación 20 con ↵ = 0,5,   = 2,0 y   = 0,0. (c) Perfiles de comparación de los dos laplacianos. La
curva negra es el perfil teórico y la roja es el perfil obtenido mediante el algoritmo de 9 puntos con pesos en
sus primeros vecinos. Se error obtiene un error del 5 %, en promedio, entre las dos curvas.
te. Para su implementación, por ejemplo, en el caso considerado en la figura 25, un buen ajuste se consigue al
definir ↵ = 0,5,   = 2,0 y   = 0,0. Un perfil horizontal sobre dicho ajuste con su respectiva comparación con
el valor teórico de éste se muestran en la figura 26. De esta figura se evidencia una clara mejorı́a en el ajuste
del método númerico con la curva teórica y se corrobora al hacer el cálculo de su error porcentual de un 15 %
en promedio.
Siguiendo con la prueba de funcionalidad del cálculo numérico del laplaciano, se plantea ahora rotar la
función con respecto al origen coordenado en una cantidad de 45  y 315  como se muestra en la figura 27.
Observe que la lı́nea roja trazada en la figura 26 es la misma que aparece en la figura 27. Este método da origen
a una señal que emuları́a a la función gaussiana vista de perfil, es decir, algo ası́ como si esta proviniera de
un lugar en la superficie solar más cerca hacia el limbo del disco solar observado desde la tierra. Esto se hace
justamente en busca de evaluar la precisión de cada método sobre señales que no necesariamente se hayan
presentado en el centro del disco del Sol, pues como es bien sabido una fulguración solar puede presentarse
en cualquier región sobre el discosolar. Para la señal de la parte superior de la figura 27, la cual ha sido rotada
un ángulo de 45 , tomamos los parámetros ↵ = 1,0,   = 1,0 y   = 1,6 en aras de contrarrestar el efecto
de la proyección y de darle un mayor peso a la dirección diagonal inclinada un ángulo de 45  en el sentido
antihorario, obteniendo ası́ el laplaciano numérico bidimensional que se muestra en la parte izquierda de la
figura 28. Ası́ mismo, sobre la lı́nea roja horizontal, de esta misma figura, se trazó el perfil de la gaussiana para
verificar de manera unidimensional la calidad de su ajuste. Este perfil se muestra al lado derecho de la figura
28. El error promedio de este laplaciano numérico no homogéneo es del 5 % con respecto a la curva teórica
calculada. Dada la antisimetrı́a del conjunto de términos que da cuenta de las contribuciones diagonales en
el cálculo del laplaciano numérico dado por la ecuación 20, se espera que para una gaussiana modificada de
la misma manera que esta última que trabajamos, pero con una rotación neta de 315  en sentido antihorario
los coeficientes que asignan peso a cada pı́xel de la vecindad inmediata, estén dados por ↵ = 1,0,   = 1,0 y
  =  1,6. Al desarrollar este procedimiento se encuentra algo como lo que se muestra en la figura 29 y de
igual forma se asocia un error promedio del 5 %.
42
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Figura 27: Izquierda: Señal
gaussiana bidimensional que
ha sido estirada y luego rotada.
Derecha: Laplaciano teórico
de cada una de las señales
gaussianas a la izquierda. Arri-
ba: señal gaussiana rotada 45 .
Abajo: Señal gaussiana rotada
315 . Las lı́neas rojas indican
el eje de corte escogido para
trazar el perfil de cada una de
las señales para ser compa-
rados con los algoritmos de
cálculo numérico.
Figura 28: Derecha: Laplaciano dos dimensional de una gaussiana achatada y rotada 45  calculado con el
algoritmo dado por la ecuación 20 con ↵ = 1,0,   = 1,0,   = 1,6. La lı́nea roja indica el lugar por donde se
trazó el perfil unidimensional que se muestra en la gráfica de la izquierda. El error promedio encontrado entre
el ajuste numérico y la curva teórica es del 5 %.
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Figura 29: Derecha: Laplaciano dos-dimensional de una gaussiana achatada y rotada 315  calculado con el
algoritmo dado por la ecuación 20 con ↵ = 1,0,   = 1,0 y   =  1,6. La lı́nea roja indica el lugar por donde se
trazó el perfil unidimensional que se muestra en la gráfica de la izquierda. El error promedio encontrado entre
el ajuste numérico y la curva teórica es del 5 %.
Ahora bien, con este conjunto de pruebas que se han hecho sobre la forma en la que se debe modificar el
algoritmo que calcula el laplaciano de nueve puntos sobre una señal que no es homogénea ni isotrópica, y al
comprobar su correcto funcionamiento, lo que nos atañe ahora es encontrar la forma en la que estos coeficientes
↵,   y  , que dan peso a los pı́xeles de la vecindad dependiendo de la geometrı́a de la señal, deben ser definidos
para que este procedimiento de cálculo numérico pueda ser aplicado correctamente sobre una señal fı́sica real
proveniente de algún lugar sobre la superficie solar. En este orden de ideas debemos relacionar el valor de estos
tres coeficientes con una proyección postel que se haga del fotograma tomado del Sol centrado en la región
de interés, la región activa asociada a la fulguración que en nuestros casos pudo dar pie a la generación de un
helio-sismo.
Proyecciones heliográfica y postel aplicadas a un fotograma solar
La red de telescopios en tierra GONG++ nos ha proveı́do de fotogramas de muy buena calidad y resolución
desde Julio de 2001. Ası́, se ha convertido en una fuente importante de datos para el desarrollo de análisis
basados en las técnicas propias de la heliosismologı́a; nosotros en particular estamos interesados en heliosis-
mologı́a local. Para este tipo de análisis es necesario proveerse de unos arreglos de datos en tres dimensiones
conocidos en la comunidad de cientı́ficos solares como cubo de datos. Esto es, dado el deseo de caracterizar
temporalmente una región determinada que se encuentra sobre la superficie solar es necesario hacer un segui-
miento de esta al transcurrir el tiempo. De esta manera este conjunto de datos espacio-temporal se puede definir
en la práctica mediante el uso de un cubo de datos de Nx ⇥ Ny ⇥ Nt elementos, en donde Nx y Ny representan
el número de elementos en cada una de las dimensiones espaciales, y Nt es el número de pasos temporales.
Claramente, la calidad del análisis heliosismológico que se desarrolle va a depender fuertemente de la calidad
de la forma en la que se construya dicho cubo de datos, y de aquı́ la importancia de este procedimiento.
En un marco de referencia geocéntrico el Sol no es para nada un objeto inmutable y/o en reposo. El Sol
tiene un movimiento anual de traslación a lo largo de la eclı́ptica, un movimiento de rotación con respecto
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a su eje polar y unos movimientos más finos dados por la precesión y nutación de su eje polar. El conjunto
completo de estos movimientos debe ser corregido por un seguimiento excelso de la región de interés en aras
de construir un cubo de datos adecuado. Para esto Lindsey and Braun [2000] han propuesto un par de transfor-
maciones, una transformación heliográfica acompañada de una proyección Postel, en el marco de la definición
de su método propio de holografı́a acústica.
La primera transformación que se lleva a cabo es una transformación de coordenadas heliográficas a coor-
denadas cartesianas heliocéntricas. Para esto es necesario conocer la longitud de Carrington, Li j(tk), y la latitud
heliográfica9, Bi j(tk), para todo elemento con coordenadas i, j en todo tk, en donde i 2 Nx, j 2 Ny y tk 2 Nt.
Esto es posible, si en particular se conocen las coordenadas de Carrington de un determinado punto sobre el
disco solar. Para este fin, cada uno de los observatorios de la red GONG++ registra en los encabezados de
los archivos fits las coordenadas de Carrington instantáneas del punto sub-tierra, que es aquel punto que se
genera en la intersección de la superficie solar con la lı́nea recta que une al centro de la tierra con el centro
del Sol (instantáneos) cada vez que se toma un fotograma. Esto, salvo un pequeño error por paralaje, coincide
con el punto ubicado en el centro del disco solar definido sobre las imágenes que se toman. De esta manera,
para poder hacer una descripción completa es necesario definir un tiempo de referencia para el punto central:
M0 = M00(t0) dado por B0 = B00(t0) y L0 = L00(t0). Además, se necesita definir un conjunto de imágenes
ordenadas temporalmente según el momento en el que fueron tomadas y separadas por el tiempo caracterı́sti-
co dado por la cadencia de los instrumentos que se están usando para la medida (en el caso de GONG la
cadencia es de un minuto). Ası́, tk = t0 + k t donde  t es la cadencia caracterı́stica de los instrumentos y
k =  Nt/2, ..., 1, 0, 1, ...,Nt/2.
Además, denotamos como R al sistema de coordenadas heliográficas de Carrington, sobre él M0 es el
punto sub-tierra, M representa al meridiano principal (en inglés prime meridian), el cual se define como el
semicı́rculo máximo que une a los dos polos heliográficos y que contiene a M0. El punto M? se define como
la intersección entre el meridiano principal y el cı́rculo máximo trazado sobre la heliosfera perpendicular
a él (ecuador solar), tal como se esquematiza en la figura 30(a). Podemos introducir un sistema cartesiano
de coordenadas con origen en el centro del Sol, cuyo eje y está orientado a lo largo del eje polar, y el eje z
está orientado en la dirección radial hacia el punto M?. Una transformación entre las coordenadas heliográficas
esféricas, por el momento con radio unitario, y las coordenadas cartesianas definidas arriba, viene dada por el










cos Bxy sin Lxy
sin Bxy
cos Bxy cos Lxy
1
CCCCCCCA , (20)
esto para un determinado tiempo tk.
Ahora bien, la necesidad de manipular las imágenes del Sol de forma tal que queden perfectamente ali-
neadas una detrás de la otra a la hora de construir el cubo de datos nos enfrenta a la necesidad de corregir las
imágenes por el conjunto completo de movimientos que afectan a la visual del disco solar minuto a minuto
en el registro de los fotogramas, además de hacer una proyección Postel correcta sobre la región de interés.
9Estas coordenadas son conocidas como las coordenadas de Carrington. Estas coordenadas son una variación del sistema coor-
denado heliográfico que rota a una velocidad angular igual a la tasa de rotación media del Sol tal y como fue definido originalmente
por Carrington (1863). El periodo sideral del sistema de Carrington es de 25.38 dı́as, lo cual implica un periodo sinódico de 27.2753
dı́as. [Thompson, 2006]
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Figura 30: (a). Representación gráfica del punto sub-tierra (en azul), el meridiano principal (en rojo), el me-
ridiano de Carrington (en verde) y el punto de intersección entre el meridiano principal y el cı́rculo máximo
perpendicular a él en un marco de referencia heliográfico cuya grilla se indica en negro. (b) Sistema coorde-
nado cartesiano en tres dimensiones, con origen en el centro del solar, en donde se definen el punto sub-tierra
(punto azul sobre la superficie), el meridiano principal (semicı́rculo verde), y el punto M? en la intersección
entre el meridiano principal y el cı́rculo máximo heliocéntrico perpendicular al eje y. Un punto arbitrario sobre
la superficie solar se puede ubicar mediante la asignación de valores  L y Br.
Supongamos que nuestra región de interés está en una posición arbitraria sobre el disco solar, como se repre-
senta mediante el punto rojo en la figura 30(b). A dicho punto le corresponden las coordenadas heliográficas
Lr (longitud de Carrington) y Br (latitud de Carrington). Ası́, en el sistema coordenado R de la figura 30(b)















en donde  L es la diferencia entre las longitudes de Carrington del punto r y el punto sub-tierra M0. Ahora
bien, un sistema coordenado R0 con origen en el centro del Sol y cuyo eje z0 se dirige a lo largo del punto
sub-tierra se puede definir a través de las coordenadas en R mediante una rotación coordenada sencilla a lo
largo del eje x, como se esquematiza en la figura 31. De esta manera, las coordenadas de nuestra región de
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Figura 31: Definición de un sistema coordenado
R0, de coordenadas x0, y0, z0, en azul, que está rota-
do un ángulo B0 con respecto al eje x del sistema
R (en negro).
Como la región para analizar se puede ubicar en cual-
quier posición sobre la superficie solar, se sigue inmedia-
tamente que este conjunto de ecuación es extrapolable a
cualquier punto arbitrario, obteniendo de esta manera las
ecuaciones expuestas en (7).
cos ✓0 sin'0 = cos Br sin L (23)
sin ✓0 =   cos Br sin B0 cos L + sin Br cos B0
cos ✓0 cos'0 = cos B0 cos Br cos L + sin B0 sin Br.
Con esto se logra alinear apropiadamente todos los fo-
togramas en la muestra temporal Nt de manera que ya es
posible construir el cubo de datos sin problemas, ya que
existe un movimiento relativo Sol-observador debido tanto
a la rotación del Sol como al movimiento del observador
mismo en su descripción helioéntrica, de modo tal que pa-
ra cada instante de tiempo se asume que se conocen L0
y B0 de las efemérides fı́sicas del Sol. En seguida, la ta-
rea consiste en llevar a cabo la proyección Postel de este
último sistema coordenado cartesiano R0 al plano imagen
del fotograma, y para esto hacemos uso de las expresiones
mostradas en (6).
Siguiendo lo visto en el capı́tulo anterior, es necesario considerar la posición de la región de interés sobre
el disco solar para poder asignar los pesos correctos al algoritmo de cálculo del laplaciano de nueve puntos
(20) y de esta manera implementar el método de limpieza PASCAL sobre las imágenes de ciencia sin ningún
inconveniente. En esta dirección, lo que se hace es definir cuatro parámetros a11, a12, a21, a22 que forman parte








[sin B0 sin Br cos L + cos B0 cos Br] sin Br sin L






↵ ⌘ a211 + a212 (25)
  ⌘ a211 + a212
  ⌘ 2( a11a21 + a22a12).
Nótese que si la región de interés se ubica justamente en el centro del disco solar de los fotogramas, es
decir, se satisface  L = 0 y Br = B0, se cumple que ↵ = 1,   = 1 y   = 0; lo que era de esperarse pues en este
caso la región de interés serı́a localmente homogénea e isotrópica y por lo tanto la expresión (20) se reduce al
algoritmo dado por (15) con h = 1.
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Implementación del método PASCAL sobre una muestra de fulguracio-
nes energéticas
Como se mencionó anteriormente, en la sección de Sismicidad asociada a las fulguraciones solares, se han
reportado eventos de fulguraciones solares sı́smicamente activas con una correlación local fuerte de emisión
grande y repentina en luz blanca. Donea et al. [2006b] reportaron por primera vez una coincidencia fuerte
entre la ubicación de la fuente sı́smica, determinada a partir de los mapas de egresión construidos a través de
la técnica de holografı́a acústica, y tres núcleos compactos y bien definidos de emisión en luz blanca para un
evento que tuvo lugar el 9 de Septiembre de 2001 a las 20:40 TU. Esto último soporta la hipótesis de que
el calentamiento repentino de la fotosfera es un proceso que podrı́a estar ligado a la generación repentina de
una onda mecánica transitoria que podrı́a, a su vez, estar relacionada con la aparición de una fuente sı́smica.
Algunos autores han propuesto diferentes mecanismos posibles que tratan de dar una explicación plausible
de los procesos fı́sicos que podrı́an estar involucrados detrás del calentamiento repentino de la fotosfera. Por
ejemplo, Donea and Lindsey [2005] y Zharkova [2008] argumentan que el calentamiento de la fotosfera podrı́a
ocurrir por la interacción directa de protones energéticos y/o electrones altamente energéticos con el ambiente
del plasma local. Particularmente Zharkova [2008] le da una prelación importante a los protones, por encima
de los electrones, por su poder alto de penetración en la materia. Sin embargo, algunos otros trabajos [Ko-
sovichev, 2007] sugieren que los protones acelerados no constituyen una fuente adecuada para dar pie a una
respuesta hidrodinámica en el plasma de la atmósfera solar, y por lo tanto difı́cilmente podrı́an estar relacio-
nados con la generación de la fuente sı́smica asociada a un sunquake y, a su vez, con el aumento en la emisión
de luz blanca altamente localizada tanto espacial como temporalmente. Aunque en estos trabajos se sugiere el
back-warming como posible mecanismo responsable de la emisión en luz blanca que aquı́ se menciona, otros
trabajos ponen en duda cualquier clase de correlación entre estos dos fenómenos [Isobe et al., 2007, Potts et al.,
2010].
De cualquier manera, y sea como sea que el aumento en la emisión de luz blanca asociada a fulguraciones
solares sea producida, trabajos relativamente recientes [Donea et al., 2006b, Pedram and Matthews, 2012] han
mostrado una correlación aparente entre la emisión en luz blanca y algunos heliosismos observados durante la
fase impulsiva (definida en la banda de los rayos-X suaves) de aquellas fulguraciones alta o moderadamente
energéticas que tuvieron lugar a lo largo del ciclo solar 23. Esto hace que las fulguraciones a las que se les
asocia una emisión fuerte en luz blanca se conviertan en buenos candidatos a la hora de buscar eventos fulgu-
rantes sı́smicamente activos, además de poder utilizarlos adecuadamente en el estudio y entendimiento de la
generación y dinámica de los sunquakes.
Por otro lado, en el trabajo extensivo de buscar y caracterizar fulguraciones solares sı́smicamente activas,
todo un conjunto de trabajos que usan las técnicas de holografı́a acústica y de diagrama de tiempo-distancia
[Alvarado-Gómez et al., 2012, Besliu-Ionescu et al., 2005, Donea et al., 2006b, Kosovichev, 2006, 2007], han
encontrado un buen número de eventos en los que las señales sı́smicas están altamente correlacionadas, tan-
to temporal como espacialmente, con la aparición de fuentes compactas de emisión en rayos-X duros. Estas
observaciones han dado pie a otras tantas explicaciones que tratan de dar cuenta de los mecanismos fı́sicos
propios de la fenomenologı́a que se esconde detrás de la generación de los heliosismos. Por ejemplo, Zharkova
[2008] sugiere que la emisión en rayos-X duros de todos estos eventos están relacionados de alguna manera
con la precipitación hacia capas más internas de la atmésfera solar de partı́culas altamente energéticas y su
posterior depósito de energı́a en estas regiones.
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Figura 32: Definición de la frontera de la re-
gión activa 1046 tomada de un fotograma en
el continuo de luz blanca del 12 de Febre-
ro de 2010 a las 11:26 TU, registrado por la
red GONG++. Este procedimiento es necesa-
rio para poder implementar el método de lim-
pieza PASCAL.
Dada la importancia de las fulguraciones con una emisión
alta en luz blanca, ası́ como en rayos-X duros, en el estudio de
los sunquakes, se decidió implementar los códigos de limpie-
za del método PASCAL sobre una muestra de fulguraciones
que en lo posible tuvieran estas dos caracterı́sticas, ası́ como
la de estar localizadas cerca del centro del disco solar en don-
de los Dopplergramas ofrecen una confiabilidad mayor [Zhar-
kov et al., 2011b]. Además, decidimos centrar nuestra aten-
ción sobre los eventos ocurridos en lo que llevamos del ciclo
solar 24, pues es el periodo temporal que en estos momentos
nos ofrece el mayor número de fulguraciones sin explorar. En
esta dirección, se empezó por hacer un filtrado de la lista com-
pleta de fulguraciones observadas por el instrumento espacial
RHESSI. Para ello, acudimos a la lista publicada permanen-
temente en http://hesperia.gsfc.nasa.gov/rhessi2/home/data-
access/rhessi-data/flare-list/, y tomamos aquellas fulguracio-
nes que hayan registrado una emisión discernible por los de-
tectores en energı́as por encima de los 50 keV y que hayan
tenido lugar en el periodo comprendido entre el 1 de Enero de
2010 y el 30 de Julio de 201210. De esta manera obtuvimos un
total de 51 eventos, de los cuales sólo 28 tenı́an una ubicación
cercana al centro del disco solar adecuadas para desarrollar un
análisis heliosismológico. Es de señalar además que de estas
últimas 30 fulguraciones 4 registraron una emisión discerni-
ble por RHESSI en la banda de los 100 keV a los 300 keV.
Para escoger estas 30 fulguraciones se procedió a calcular su
distancia al centro del disco solar haciendo uso de las coorde-
nadas heliocéntricas [Thompson, 2006] de la fulguración dadas por RHESSI. Los 28 eventos que se muestran
en el cuadro 2 son tales que su distancia al centro del disco solar es menor que 600 segundos de arco.
El paso siguiente fue buscar los respectivos fotogramas en intensidad de cada uno de los eventos del cua-
dro 2. Esto se hizo a través del servidor oficial de la red GONG++11 y del Centro de Operaciones de Ciencias
Conjuntas JSOC (de sus siglas en inglés Joint Science Operations Center) de la Universidad de Stanford para
el procesamiento y adquisición de datos del Solar Dynamic Observatory12.
No todos los eventos fueron observados por los telescopios de la red GONG++, algunas veces por ma-
las condiciones atmosféricas ası́ como por algún posible problema en la operación de los instrumentos. De
aquı́ que solamente 28 de los 30 eventos que se señalan en el cuadro 2 son de los que se tienen datos de la red.
Lastimosamente, por ejemplo, no se tienen datos de la primera fulguración tipo X en la clasificación GOES del
actual ciclo solar ocurrida el 15 de Febrero de 2011. Ası́ mismo, se aprovecha el cuadro 2 para señalar aquellos
eventos para los cuales el Helioseismic and Magnetic Imager a bordo del Solar Dynamic Observatory (del que
10El 30 de Julio de 2012 fue el último dı́a en que se revisó la lista de fulguraciones de RHESSi en el marco de esta tesis. Claramente
como para esta fecha aún no estamos en el máximo de actividad solar de este ciclo, se espera que en fechas posteriores se encuentren
más fulguraciones con las caracterı́sticas que buscamos. Sin embargo, hasta finales de Abril de 2013 la actividad no ha sido tan alta
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hablaremos más adelante en detalle) registró datos.
Varios trabajos previos han encontrado una relación entre la generación de sunquakes y un exceso dis-
cernible en la emisión de luz blanca asociada a una fulguración. Bajo este escenario, se procedió a trabajar
en primera instancia con las imágenes en el continuo de intensidad en dos conjuntos de instrumentos, los del
GONG++ y el HMI/SDO, con el objetivo de intentar encontrar alguna relación, o no, entre este exceso y la
observación de un sunquake dentro de los eventos de nuestra muestra.
Como ya se mencionó, el método PASCAL utiliza la forma y contorno de las regiones activas para hacer
la corrección del ruido atmosférico mediante un seguimiento del movimiento de la mancha. De aquı́ que para
poder implementar dicho método de una forma adecuada es necesario delimitar apropiadamente la zona en la
que se encuentra la región activa. Para esto se usó el software astronómico13 DS9 con el cual se encerraba la
mancha solar como se esquematiza en la figura 32.
Con esto se genera un archivo, en general llamado “AR BOUNDARY.txt”, el cual contiene todos los puntos
de la frontera definida y con el cual se procede a hacer la limpieza de los datos mediante el llamado de las
rutinas JOB00, JOB01 y JOB02, escritas en colaboración con el profesor Charles Lindsey y que pueden ser
vistas en detalle y descargarlas en el siguiente vı́nculo: https://github.com/milo-gosa/PASCAL.git.
Para ver un ejemplo de la diferencia entre una imagen antes y depués de ser procesada a través del método
PASCAL se remite al lector a la figura 21 en donde se observa la región activa AR11520 del 11 de Julio de
2012 a las 00:24 TU, y la diferencia entre la imagen cruda y la que ha sido procesada.
Fulguraciones con emisión en luz blanca
Para llevar a cabo este análisis se procedió a corregir el conjunto de imágenes descargadas por rotación diferen-
cial de una imagen con respecto a la que le seguı́a, esto con el fin de eliminar todos aquellos efectos sobre las
imágenes producto de la suma de los diferentes movimientos del Sol (rotación sobre su propio eje, precesión
del eje), la tierra (movimiento de traslación en torno al Sol) y del telescopio espacial SDO. Esta corrección se
hace teniendo como referencia el limbo solar.
Enseguida se corrige por el oscurecimiento del limbo14 y se recorta la región de interés en un cuadrado de
300 segundos de arco de arista con el fin de incluir la región activa sobre la que se presentó la fulguración.
Se agrupa el conjunto de imágenes en un “cubo” de datos, que consta de un cojunto de imágenes para ciertos
valores de tiempo que se guarda en un archivo tipo FITS15. Sobre este cubo se implementan los códigos de
limpieza en el caso de GONG++ y posteriormente se define una máscara para construir las curvas de luz blan-
ca que dan muestra del aumento o no en dicha emisión durante la fase impulsiva de la fulguración.
13DS9 es un programa diseñado para el manejo y tratamiento de imágenes astronómicas en general. Vea una guı́a completa de su
funcionalidad enhea-www.harvard.edu/RD/ds9/ .
14El oscurecimiento del limbo solar, en el visible, es un fenómeno que se da por efecto de que a la profundidad óptica de las
capas que contribuyen a la luz observada del mismo proceden de regiones relativamente altas de la fotosfera y por ende de menor
temperatura que en la visualización hacia el centro del disco.
15Una imagen tipo FITS (del inglés Flexible Image Transport System) es un tipo de archivo comúnmente usado en astronomı́a
pues ha sido diseñado especı́ficamente para el almacenamiento de datos cientı́ficos incluyendo información pertinente a los datos.
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Cuadro 2: Lista de fulguraciones altamente energéticas registradas por RHESSI en rayos-X duros, con emisio-
nes por encima de los 50 keV, durante el periodo comprendido entre el 1 de Enero de 2010 y el 30 de Julio de
2012. La primera columna numera cronológicamente los eventos, la segunda columna muestra la fecha en la
que ocurrieron. Las tercera, cuarta y quinta columnas muestran el comienzo, el pico y el final de la emisión en
una banda entre los y los keV para cada uno de los eventos respectivamente. La sexta y la séptima columnas
muestran la ubicación de la fulguración. La novena columna da el número de la región activa, y en las casillas
décima y undécima señalamos si el evento fue registrado por la red GONG y/o por HMI/SDO respectivamente.
# Fecha Comienzo Pico Final X Y AR GONG HMI/SDO
1 2010-02-08 07:31:16 07:41:26 07:53:32 034 474 1045
2 2010-02-12 11:21:28 11:26:14 11:36:24 -169 515 1046 X
3 2010-06-12 00:54:11 00:55:41 01:00:11 904 92 1081 X X
4 2010-10-16 19:08:48 19:12:18 19:34:40 394 -397 1112 X X
5 2011-02-14 04:41:12 04:44:10 05:25:04 031 -223 1158 X X
6 2011-02-15 01:43:44 01:55:30 02:27:32 205 -222 1158 X
7* 2011-03-07 19:40:12 20:04:54 20:07:48 624 556 1164 X X
8 2011-03-09 23:10:28 23:22:18 23:38:08 191 272 — X X
9 2011-07-30 02:05:32 02:09:10 02:29:24 -526 170 1261 X X
10 2011-08-03 04:29:24 04:31:58 04:43:28 -155 166 — X X
11 2011-08-04 03:42:28 03:46:58 03:47:40 537 201 — X X
12* 2011-09-06 22:08:00 22:19:46 22:25:04 284 133 1283 X X
13 2011-09-08 15:33:00 15:43:50 16:02:00 610 147 1283 X X
14 2011-09-24 09:30:00 09:39:34 10:09:36 -811 159 1302 X X
15 2011-09-26 05:05:16 05:07:58 05:14:40 -519 116 1302 X X
16 2011-12-25 20:24:12 20:27:54 20:35:52 369 -334 1387 X X
17 2011-12-27 04:07:32 04:18:38 04:38:36 -494 -250 1386 X X
18* 2012-03-04 11:06:52 11:07:30 11:10:44 617 -666 — X X
19 2012-03-09 04:24:36 04:27:54 04:37:08 0 389 1429 X X
20 2012-05-09 12:29:48 12:30:30 12:43:00 -488 242 1476 X X
21 2012-05-09 14:10:04 14:10:46 14:27:32 -353 162 1476 X X
22 2012-05-10 04:13:08 04:17:42 04:29:36 -364 259 1476 X X
23* 2012-06-03 17:49:24 17:54:46 18:01:20 -570 275 1493 X X
24 2012-07-02 19:47:04 20:05:18 20:11:56 -16 -325 1514 X X
25 2012-07-04 09:49:04 09:54:26 10:14:32 289 -343 1515 X X
26 2012-07-04 16:33:00 16:37:06 16:46:48 484 -184 1513 X X
27 2012-07-05 03:26:20 03:35:50 03:55:16 417 -338 1515 X X
28 2012-07-05 11:39:52 11:44:14 11:53:08 495 -332 1515 X X
29 2012-07-06 01:27:16 01:39:38 02:13:04 585 -322 1515 X X
30 2012-07-12 16:49:52 16:50:54 17:28:08 14 -308 1520 X X
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Figura 33: Fotograma en el continuo de luz blan-
ca tomado por SDO/HMI de la región activa AR
11302 del 24 de Septiembre de 2011 a las 09:40:00
TU. La región en rojo indica la máscara usada para
construir la curva de luz.
La máscara debe ser tal que encierre justamen-
te la zona de la región activa donde se dio el au-
mento en luz blanca y de esta manera minimice
el ruido propio de las regiones en calma del Sol
en la regiones vecinas a la fulguración. Un ejem-
plo de este tipo de máscaras se muestra en la fi-
gura 33 para el evento ocurrido a las 09:40 TU
del 24 de Septiembre de 2011. Para la construc-
ción de este tipo de máscaras se hace la diferen-
cia entre cada dos fotogramas consecutivos constru-
yendo un nuevo cubo de diferencias durante el tiem-
po de la fulguración; luego se impone un umbral
de manera que se seleccionan los pı́xeles que su-
peren esa cota y con ellos se genera la másca-
ra final usada para la construcción de la curva de
luz.
Una vez definida la máscara, esta se usa para multi-
plicar los fotogramas que conforman un cubo de datos
de cada fulguración para tomar solo la emisión encerrada
en la región definida por dicha máscara. De esta mane-
ra se procedió sobre la lista completa de las fulguracio-
nes del cuadro 2 tomando los fotogramas registrados por
GONG++ ası́ como por SDO/HMI, obteniendo las curvas
que se muestran en las figuras 34 y 35.
Estas gráficas se han dividido en dos grupos, aquellas en las que es fácilmente discernible un aumento en
la intensidad de emisión en el continuo de luz blanca durante la fase impulsiva de la fulguración (figura 34), y
aquellas que, por alguna razón, no registra un aumento distinguible (figura 35).
Fulguraciones sı́smicamente activas
A fin de llevar a cabo un análisis acćustico de nuestra muestra de fulguraciones, se procedió a desarrollar un
método de fácil y rápida repetición para poder ser aplicado sobre la muestra completa de fulguraciones del
cuadro 2 y que nos permite dar un primer diagnóstico de la posibilidad de encontrar un sismo asociado a algún
determinado evento explosivo.
Para empezar se descargaron del servidor JSOCK los Dopplergramas nrt (near real time) tomados por
el HMI/SDO desde treinta minutos antes del máximo de la fulguración (definido en rayos-X suaves), hasta
noventa minutos después de dicho tiempo con una cadencia de cuarenta y cinco segundos. Este intervalo de
tiempo se escoge con esta amplitud pues usualmente las ondulaciones sı́smicas se pueden observar pasados
de unos 20 a 50 minutos después del momento de reconexión. Un aumento considerable en la emisión de
rayos-X suaves está intimamente ligado a la fenomenologı́a ocurrida inmediatamente posterior al momento de
la reconexión magnética de una fulguración solar.
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Figura 34: Curvas de luz del continuo en luz blanca para cada una de las fulguraciones de la lista del cuadro
2 que tuvieron un aumento discernible de la intensidad durante la fase impulsiva de la fulguración respectiva.
Cada cuadro rojo corresponde a un evento diferente, en cada uno de ellos arriba se encuentran los datos de
HMI/SDO y abajo están los datos de GONG++. Los dos eventos de abajo a la derecha no fueron registrados
por GONG++.
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Figura 35: Curvas de luz del continuo en luz blanca para cada una de las fulguraciones de la lista del cuadro 2
que no tuvieron un aumento discernible de la intensidad durante la fase impulsiva de la fulguración respectiva.
Cada cuadro rojo corresponde a un evento diferente, en cada uno de ellos arriba se encuentran los datos de
HMI/SDO y abajo están los datos de GONG++.
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(a) (b)
Figura 36: (a) Imagen en rayos-X duros, en la banda de los 50 a 100 keV para
el evento del 24 de Septiembre de 2011 a los 09:37:35 TU con un periodo de
integración de 206 segundos usando los detectores 3, 4, 6, 7 y 8 y el método
de integración “CLEAN”. (b) Mapa de diferencias en velocidad construidas a
partir de los Dopplergramas obtenidos de HMI/SDO del 24 de Septiembre de
2011 a las 09:40 TU. Se observa claramente la aparición de un pico transitorio
de emisión en velocidad en donde se centran las circunferencias usadas en la
técnica heliosismológica que genera los diagramas tiempo-distancia
Una vez obtenido este con-
junto de datos, se hizo la co-
rrección por rotación diferen-
cial16 y luego se cortaron con
un Field Of View de 9 ⇥ 104
arcsec2, en un cuadrado de
300 arcsec de arista, centra-
do en el posición del cen-
troide de la imágen dada por
RHESSI en la banda de los
50 a los 100 keV. Un ejem-
plo de este tipo de imáge-
nes de RHESSI y valor del
centroide obtenido se mues-
tra explı́citamente en la figura
36a.
Con el conjunto de cu-
bos de Dopplergramas, pre-
viamente procesados para cada
uno de los eventos en nuestra
muestra, se procedió a hacer un
cubo de diferencias que contie-
ne la resta uno a uno de cada
dos Dopplergramas consecuti-
vos en tiempo. A partir de este último cubo se construyeron los diagramas de tiempo-distancia (de aquı́ en
adelante los designaremos como diagrama TD) centrados en el lugar donde se visualiza el pico transitorio de
emisión en los mapas de velocidad (en la literatura internacional conocido como “transient”), que frecuente-
mente coincide bastante bien con la posición del centroide de la imagen en rayos-X duros. Un ejemplo de este
tipo de pico transitorio se muestra en la figura 36b. Es interesante ver cómo en este evento en particular la
posición de dicho pico transitorio coincide muy bien con la posición del centroide de la imagen en rayos-X
mostrada en la figura 36a.
Inicialmente se integra a lo largo de los 360  en la construcción del diagrama TD para usarlo como una
primera técnica inicial de diagnóstico en la determinación de la existencia o no de un sunquake. Una vez cla-
sificados aquellos eventos que aparentemente registran una señal sı́smica se empieza a “jugar” con los lı́mites
angulares de integración para ajustar la señal a la región en la que el sismo se hace más discernible. Después
de hacer esto encontramos que cinco eventos de los treinta de la muestra presentan un sunquake de “fácil”
detección.
En la figura 37 se muestran los diagramas TD de los cuatro helio-sismos que encontramos; es decir, los
sunquakes asociados a las fulguraciones de las siguientes fechas: Octubre 16 de 2010 a las 19:12 TU, Febrero
15 de 2011 a las 01:55 TU, Julio 5 de 2012 a las 03:36 TU y 5 de Julio de 2012 a las 11:44 TU. A continuación
se hace una descripción más detallada de lo encontrado en cada evento.
16En este caso cuando hablamos de rotación diferencial nos referimos al corrimiento de una imagen con respecto a la anterior por
efecto principalmente a la rotación del Sol sobre su propio eje.
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Figura 37: Diagramas tiempo distancia con una señal discernible para las fulguraciones de Octubre 16 de 2010
a las 19:12 TU, Febrero 15 de 2011 a las 01:55 TU, Julio 5 de 2012 a las 03:36 TU y 5 de Julio de 2012 a
las 11:44 TU. En todos los casos a la derecha se pone una lı́nea punteada y roja del lugar donde es vista dicha
señal. 56
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Fulguración de Octubre 16 de 2010 a las 19:12 TU
Figura 38: Mapa de egresión acústica en la banda de
los 6.5 a los 7.5 mHz del 16 de Octubre de 2010 a las
19:14:00 TU. Es discernible un pequeño núcleo de po-
tencia acústica que coincide espacialmente con el cen-
troide en rayos-X duros (contornos azules) y el lugar en
donde el aumento de la emisión en luz banca tuvo lu-
gar (flecha naranja). A pesar de que se observa un punto
más brillante, hay que tener en cuenta que este ocurre
fuera de la región activa, y por lo tanto en un lugar don-
de las ondas acústicas se pueden propagar con mayor
facilidad aumentando de esta manera la posibilidad de
que ocurra interferencia de tipo constructivo.
Este evento explosivo cobra una importancia re-
levante en nuestro estudio pues es una fulgu-
ración de tipo GOES M2.9, es decir, de emi-
sión moderada en la banda de los rayos-X sua-
ves, que tuvo lugar cuatro meses antes de la
primera fulguración del ciclo solar 24 a la
que se le ha reportado un sunquake [Kosovi-
chev, 2011]. Según el diagrama de tiempo dis-
tancia de este evento mostrado en el figura 37
se discierne una señal que, aunque algo te-
nue, evidencia la posibilidad de la existencia
de un sunquake asociado. Además de que di-
cho evento estarı́a en concordancia con la hipóte-
sis que estamos considerando de que los sun-
quakes podrı́an estar relacionados con un aumen-
to súbito en la intensidad del continuo en luz
blanca durante la fase impulsiva de la fulgura-
ción, y una emisión apreciable en rayos-X du-
ros.
Para estar seguro de la relación entre el aumen-
to en la intensidad del continuo en luz blanca y la
fase impulsiva registrada en la banda de los rayos-X
duros procedimos a hacer unas gráficas comparati-
vas en las que se observan las curvas de luz en estas
dos regiones del espectro; ver parte superior e infe-
rior de la figura 39. En esta figura se evidencia una
clara coincidencia temporal entre los picos vistos en
luz blanca y los que se registran en rayos-X suaves
y duros, de manera que estas observaciones están en
concordancia con la hipótesis que se propuso de que
es la misma población electrónica la responsable de
generar todas estas emisiones, a pesar de que detrás esté una fenomenologı́a distinta.
Además de la coincidencia temporal, se quiso explorar la relación espacial entre este tipo de emisiones.
En este sentido, se superpuso en una misma gráfica la emisión en rayos-X duros de RHESSI sobre los mapas
de intensidad y las diferencias uno a uno de intensidad tomadas tanto por HMI/SDO como por GONG++; ver
figura 40. En estas gráficas se encontró una buena coincidencia espacial entre el centroide de la emisión en
rayos-X duros con el lugar en donde ocurrió el aumento en la emisión en luz blanca.
A pesar de que en el diagrama tiempo distancia de este evento, que se muestra en la figura 37, se divisa una
señal que sigue la forma y tendencia tı́pica de este tipo de fenómenos, fue necesario aplicar otra técnica que
permitiera evaluar la veracidad de este sismo solar aparente. Siguiendo esta dirección, se desarrolló un análisis
holográfico que permitió construir los mapas de egresión acústica en diferentes bandas espectrales y de esta
manera exploramos coincidencia de tipo espacial y/o temporal con la emisión en rayos-X duros, ası́ como del
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Figura 39: Curvas de luz de la fulguración de Octubre 16 de 2010. Arriba: Curvas de luz en el continuo
de luz blanca para los datos registrados con GONG++ (curva azul) y con HMI (curva roja). Estas curvas
se construyeron usando como base una máscara que encierra únicamente la región en donde se observó el
aumento de intensidad. Medio: Evolución temporal de la potencia de egresión acústica en la banda entre los
5 y los 7 mHz integrada sobre la misma región que encierra la máscara usada sobre los mapas de intensidad
usados para construir las curvas de arriba. Abajo: La lı́nea roja es la curva de luz en rayos-X suaves, en la
banda de 1 a 8 Å observada por GOES. En azul se muestra la curva de luz integrada por RHESSI en la banda
de los 40 a los 200 keV. Se observa una coincidencia temporal en el aumento de la intensidad de todas las
curvas que se muestran aquı́ (⇠ 19:12 TU).
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Figura 40: Izquierda: Mapas de intensidad en el continuo del visible registrados por SDO/HMI (arriba) y
GONG++ (abajo), sobre los que se han superpuesto unos contornos azules que corresponden a la emisión
en rayos-X duros observada por RHESSI en la banda de los 40 a los 100 keV el 16 de Octubre de 2010 a
las 19:10:20 TU, justo en el momento de máxima emisión en dicha banda. Los fotogramas de SDO/HMI y
GONG++ del fondo son las observaciones correspondientes a las 19:12:31 TU y a las 19:11:16 TU del 16
de Octubre de 2010 respectivamente, en el momento en el que se evidenció un aumento en la intensidad de
emisión en esta banda. Derecha: La imagen de fondo se puede ver la diferencia entre el fotograma de la
izquierda y el grabado 45 segundos después para el caso de SDO/HMI (arriba) y 60 segundos después para
el caso de GONG++ (abajo). Al igual que en el caso de la izquierda, los contornos azules corresponden a la
emisión en rayos-X duros. En estas diferencias es posible discernir el lugar en donde el aumento en luz blanca
tuvo lugar. Estas posiciones se resaltan con las flechas color naranja que justamente coinciden bastante bien
con el centroide de la emisión en rayos-X duros.
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aumento de la intensidad en el continuo visible. Esta coincidencia solo se encontró en el mapa de potencia de
egresión de la banda entre los 6.5 y los 7.5 mHz, ver figura 18.
En la segunda curva de luz de la figura 39 se muestra la evolución temporal de esta potencia de egresión.
Esta curva de luz se construye usando la misma máscara que encierra el lugar en donde se observa el aumento
de la emisión en luz blanca. En esta gráfica se observa un aumento de 2.7 , siendo   la desviación estándar
del ruido acústico en esta región y en esta banda espectral, que coincide temporalmente con el momento en el
que ocurre la fase impulsiva de la fulguración.
Estas “felices” coincidencias, espacial y temporal, entre las diferentes emisiones electromagnéticas y la
potencia acústica nos sugieren que es bastante probable que este evento de fulguración solar haya tenido aso-
ciado un sismo solar, a pesar de no haber sido una fulguración tan potente en la banda de los rayos-X suaves,
puesto que fue un evento apenas de tipo M2.9 en la clasificación GOES. Con esto en mente, esta fulgurarción
podrı́a convertirse en el primer evento sı́smicamente activo del ciclo solar 24.
En la actualidad nos encontramos escribiendo un artı́culo que describe en detalle el análisis desarrollado
en torno a este evento, cuyo tı́tulo es “Un análisis multifrecuencia de la fulguración solar tipo M2.9 del 16
de Octubre de 2010”. Este trabajo se está llevando a cabo en colaboración de los autores Buitrago-Casas
J.C., Martı́nez-Oliveros J.C., Lindsey C., Glesener L. y Hudson H. Esperamos someterlo próximamente a una
revista tipo Solar Physics.
Fulguración de Febrero 15 de 2011 a las 01:55 TU
Figura 41: Mapas de egresión acústica de la región activa AR11158 del 15 de Febrero de 2011 a las 01:50
TU. Los mapas son construidos centrados en 3.5 mHz (izquierda) y 6.0 mHz (derecha) con un pasabandas de
1mHz. Las flechas blancas indican los lugares donde Zharkov et al. [2011a] proponen que se presentaron las
dos fuentes sı́smicas. La fuente sı́smica de la derecha es visible únicamente en 6mHz con una intensidad que
es apreciablemente menor que la fuente de la izquierda. Imagen publicada en Alvarado-Gómez et al. [2012].
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Esta fulguración ha tenido una importancia relevante en la comunidad cientı́fica solar dado que, como ya
se mencionó, es la primera fulguración en el ciclo solar 24 que hasta la fecha se le ha reportado un sunquake
asociado. Además esta fue la primera fulguración de clase GOES X de este ciclo solar y la primera de este tipo
observada por el Solar Dynamics Observatory.
Figura 42: Diferencias Doppler centradas en la región activa AR11158 del 15 de Febrero de 2011 a las 01:49:57
TU (izquierda) y a las 02:08:42 TU (derecha). Sobre los dos mapas se han superpuesto contornos de colores
que indican la posición en donde se observó una emisión alta en rayos-X duros registrada por RHESSI para
diferentes instantes de tiempo. Desde las 01:48:41 TU hasta las 01:51:57 TU las observaciones en la banda de
los 40 a los 100 keV fue lo suficientemente intensa como para poder generar la imagen con una señal sobre
ruido suficiente y de esta manera visualizar el movimiento dinámico en esta banda espectral. Adicionalmente
se superpone la emisión en rayos-X suaves tomada por RHESSI en la banda de los 12 a los 40 keV para
observar la geometrı́a asociada al bucle en dicha región energética durante las 01:50:00 TU y las 01:50:50 TU
(periodo de la fase impulsiva). Las flechas blancas indican los lugares en donde se ha sugerido que las fuentes
sı́smicas tuvieron lugar. Imagen publicada en Alvarado-Gómez et al. [2012].
Muchos trabajos se han centrado en este evento [Alvarado-Gómez et al., 2012, Guo et al., 2011, Schrijver
et al., 2011, Zharkov et al., 2011a], en particular con análisis de tipo heliosimológico. Kosovichev [2011] fue la
primera persona en reportar el sunquake asociado a este evento. En dicho trabajo se encontró que la generación
del sismo ocurrió durante la fase impulsiva de la fulguración, definida en la banda estándar en rayos-X suaves
de 1 a 8 Å. Además se encontró una clara emisión en rayos-X duros que se asocia a procesos de naturaleza
no-térmica de la población de electrones que se aceleran durante el evento de fulguración, y por tal razón
Kosovichev [2011] sugiere que la generación de la fuente sı́smica puede ser atribuida al calentamiento de la
atmósfera solar por esta población electrónica.
En el trabajo de Zharkov et al. [2011a] se usa holografı́a acústica para analizar la sismicidad de esta misma
fulguración solar, y se encuentra un núcleo compacto en el mapa de egresión acústica que coincide con el
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lugar en donde Kosovichev [2011] reportó la generación del sunquake, pero además se encuentra una segunda
fuente sı́smica vista únicamente alrededor de los 6mHz. Nosotros decidimos realizar también estos mapas de
egresión acústica para corroborar la existencia de estos dos núcleos sı́smicos. Estos mapas se muestran en la
figura 41.
Además de las curvas de luz en el continuo de luz blanca para este evento, las cuales se muestran en la
figura 39, se construyó un par de mapas en los que se pone de fondo las diferencias Doppler tanto en el mo-
mento del impulso transitorio visto en estas imágenes de velocidad, ası́ como en uno de los instantes en los
que las ondas acústicas que se propagan a través de la atmósfera solar se hacen visibles, ver figura 42. Sobre
estas diferencias de velocidad se ha superpuesto un conjunto de contornos en diferentes colores para indicar
la evolución temporal de la emisión en rayos-X duros en la banda de los 40 a los 100 keV y otro conjunto de
contornos que se grafican en la banda de los 12 a los 40 keV para indicar la geometrı́a en esta banda espectral.
En la figura 42 se evidencia una clara coincidencia espacial entre el lugar en donde se reporta una de las
fuentes sı́smicas (flecha blanca de la izquierda en las diferencias Doppler de la izquierda) y una emisión lo-
calizada en rayos-X duros durante las 01:50:00 TU y las 01:50:50 TU. En la posición de la fuente sı́smica
secundaria también se observa una coincidencia con una emisión en rayos-X duros un minuto posterior. Estas
coincidencias espaciales sugieren la posibilidad de que la generación de las fuentes sı́smicas estén relacionadas
con la población de partı́culas que causó la emisión en rayos-X duros y que también pudo estar relacionada
con el aumento en la intensidad de emisión en luz blanca, es decir que la aceleración de partı́culas producto de
la fulguración solar pudo contribuir en buena manera a la generación de los sunquakes.
Claro está que la aceleración de partı́culas no es el único escenario plausible para explicar la generación
de los sismos; por ejemplo en Alvarado-Gómez et al. [2012] se propone además que una fuerza magnética de
tipo Lorentz generada por el cambio en la topologı́a del conjunto de lı́neas de campo magnético durante la fase
impulsiva (en rayos-X suaves) de la fulguración solar podrı́a ser la responsable de generar la fuente sı́smica.
Fulguraciones de Julio 5 de 2012 a las 03:36 y a las 11:44 TU
Figura 43: Imágenes tomadas por el Solar Dynamic Observatory de las fulguraciones clase GOES M4.7 y
M6.1 el 5 de Julio de 2012 a las 03:36 TU (arriba) y a las 11:44 TU (abajo) respectivamente.
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Estos dos eventos de fulguración solar, al igual que los dos que se han presentado en detalle hasta el mo-
mento, tuvieron un aumento en la emisión del continuo en luz blanca fácil de ver, una emisión clara en rayos-X
duros hasta energı́as de los 100 keV, y particularmente un par de señales sı́smicas observables en los diagramas
TD de la figura 37.
Estas dos fulguraciones tuvieron lugar en la región activa AR11515 y fueron clasificadas por la NOAA
como de clase M4.7 (la ocurrida a las 03:36 TU) y M6.1 (la ocurrida a las 11:44 TU). En la figura 43 se puede
ver la emisión de cada una de estas fulguraciones en diferentes bandas del espectro ultravioleta tomadas por el
SDO/AIA17.
Figura 44: Imágenes y curvas de luz en rayos-X de la emisión asociada a las fulguraciones solares del 5 de
Julio de 2012 con máxima emisión en la banda GOES de 1 a 8 Å a las 03:36 TU (arriba) y a las 11:44 TU
(abajo). Izquierda: Imágenes recontruidas en la banda de los 40 a los 150 keV usando la técnica CLEAN de
RHESSI y los detectores 4,5,6,7,8 y 9. Derecha: Curvas de luz en rayos-X suaves (curva roja) registrada por
GOES en la banda de 1 a 8 Å y en rayos-X duros en la banda de los 40 a los 150 keV (curva azul) reconstruida
a partir de los datos obtenidos por RHESSI. En las curvas de luz se evidencia una clara coincidencia temporal
entre la fase impulsiva en rayos-X suaves con el aumento abrupto en la emisión de rayos-X duros, lo cual
está en concordancia con el modelo de Shibata et al. [1995].
17El Atmospheric Imaging Assembly (AIA) es otro de los instrumentos a bordo del Solar Dynamic Observatory cuya misión
principal es la visualización de la corona en diferentes bandas del espectro en el ultravioleta de forma simultánea.
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Como se mencionó, este par de fulguraciones tuvieron una emisión clara en rayos-X duros. Las imágenes
reconstruidas a partir de los datos tomados con RHESSI son mostradas en la figura 44. Estos fotogramas fue-
ron hechos utilizando el método CLEAN estandarizado de reconstrucción del software de RHESSI usando los
detectores 4,5,6,7,8 y 9.
En la actualidad nos encontramos trabajando en una colaboración en la que se están desarrollando los
mapas de egresión acústica de estos dos eventos a diferentes frecuencias para corroborar la existencia de
los sunquakes. Se espera poder publicar un análisis completo de estos dos eventos junto con los cientı́ficos
Martı́nez-Oliveros J.C., Donea A., Hudson H., Lindsey C. y Bain H. La fuerte correlación entre una emisión
intensa en rayos-X duros en estos dos eventos sugiere que la inyección de partı́culas en las capas interio-
res al punto de reconexión pudieron haber desempeñado un papel importante en la generación de la fuente
sı́smica; sin embargo, se deben explorar también otros escenarios posibles como aquellos que involucran un
cambio apreciable en la topologı́a del campo magnético alrededor del bucle, como se ha propuesto en trabajos
anteriores [Alvarado-Gómez et al., 2012].
Fulguraciones de Marzo 9 de 2012
Figura 45: Curvas de luz en rayos-X para la fulguración
de clase GOES M6.3 del 9 de Marzo de 2012. En rojo
se visualiza la evolución temporal en la banda de 1 a 8 Å
registrado por la red GOES. Se observa facilmente que la
fase impulsiva de la fulguración en realidad se dividió en
tres subfases de las cuales la primera (es decir la que ocu-
rrió hacia las 03:36 TU) es la que se cree estuvo relacio-
nada con la generación de la fuente sı́smica que dio origen
al sunquake asociado a este evento explosivo. En azul se
traza la evolución temporal construida a partir de los da-
tos obtenidos por RHESSI en la banda de los 40 a los 100
keV. Lastimosamente el telescopio espacial RHESSI es-
tuvo eclipsado durante el periodo de tiempo comprendido
entre las 03:00 y las 03:36 TU, por lo que no es posible
desarrollar el mismo análisis completo desarrollado para
los eventos descritos anteriormente.
Durante las primeras horas (en TU) de es-
te dı́a se presentaron 4 fulguraciones de cla-
se GOES-C y una fulguración de tipo M6.3
con máximo en intensidad en rayos-X sua-
ves a las 03:53 TU y que fue la respon-
sable de generar una fuente sı́smica que se
evidenció en la visualización posterior de un
sunquake. Todos estos eventos explosivos tu-
vieron lugar en torno a la región activa
AR11429.
Esta fulguración fue reportada como un even-
to sı́smicamente activo por Valentina Zharko-
va durante el pasado encuentro “Solar in So-
noma: Tracing the connection in solar erupti-
ve events” que se realizó en la ciudad de Pe-
taluma California en Diciembre de 2012. Cu-
riosamente hasta la fecha en la que se en-
trega esta tesis no se ha hecho una publica-
ción en la que se muestre un análisis comple-
to de este sunquake. Sin embargo, en la con-
ferencias desarrolladas en Petaluma se habló de
una no simetrı́a azimutal en torno a la fuen-
te sı́smica, lo que eventualmente podrı́a suge-
rir una forma extendida de la fuente y/o una
no homogeneidad en el plasma circundante a
través del cual las ondas acústicas se propa-
gan.
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Figura 46: Arriba: Diagrama Tiempo-Distancia construido a partir de los Dopplergramas nrt (near real time)
tomados por SDO/HMI para la fulguración del 9 de Marzo de 2012. El centro del anillo para la construcción
de este diagrama se centró en x =  30 segundos de arco y y = 392 segundos de arco con respecto al centro de
figura del Sol en el momento de fase impulsiva de la fulguración. En el eje horizontal se muestra la distancia al
centro que definimos, mientras que en el eje vertical se define el tiempo en minutos, en donde el minuto cero
corresponde a las 03:15:00 TU de ese dı́a. El diagrama se construyó integrando en los 360 grados alrededor
del centro gracias a la simetrı́a azimutal vista en las ondulaciones que se propagan. Abajo: Sucesión temporal
de imágenes en diferencias Doppler que muestran el momento de la generación de la fuente sı́smica (primer
imagen de izquierda a derecha) y el movimiento de las ondulaciones acústicas que se propagan a través de la
atmósfera solar (siguientes tres cuadros sucesivos). Sobre cada una de las imágenes se pone el tiempo al que
corresponden. Se observa que las ondulaciones no son completamente circulares sino que más bien tienden a
tener una forma elipsoidal.
En la figura 45 se muestran las curvas de luz en rayos-X suaves registradas por GOES y en rayos-X duros
reproducida a través de los datos tomados por RHESSI. En dichas curvas de luz se evidencia una aparente
no coincidencia entre la máxima intensidad en rayos-X duros y la fase impulsiva de la fulguración definida
en rayos-X suaves. En realidad todo es producto de que en el momento de la fase impulsiva RHESSI se
encontraba eclipsado por la Tierra; este intervalo de tiempo estuvo comprendido entre las 03:00 TU y las
03:36 TU y ocurre de nuevo a las 04:36 TU. A pesar de este eclipse, en la figura 45 se ve un claro y apreciable
aumento en la emisión entre los 40 y los 100 keV alrededor de las 04:02 TU. Esto nos sugiere que a pesar de no
haber tenido datos durante la fase impulsiva, es bastante probable que una emisión fuerte en rayos-X duros se
haya producido en ese momento y que por lo tanto es posible que asociado a este sunquake se haya tenido una
aceleración de partı́culas que hubiesen podido estar en relación directa con la generación de la fuente sı́smica
del mismo modo como se ha sugerido para los eventos que hemos analizado anteriormente.
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Figura 47: Curvas de luz en el continuo de luz blanca (curvas negra y verde) construidas a partir de los datos
registrados por el SDO/HMI y curva de luz en rayos-X suaves graficada a partir de los datos reportados por
la red GOES para el evento de fulguración solar ocurrido el 9 de Marzo de 2012 alrededor de la región activa
AR11429. Izquierda: Curva de luz en el continuo de luz blanca centrada en la zona en donde fue reportada
por RHESSI una emisión máxima en rayos-X duros para el evento explosivo mencionado. A esta región la
llamamos núcleo 1. Derecha: Curva de luz en el continuo de luz blanca centrada en el lugar donde se cree
tuvo lugar la fuente sı́smica que posteriormente dio lugar al sunquake. A esta región espacial la llamamos
núcleo 2. Para visualizar espacialmente cada una de estas dos regiones remı́tase a la figura 49.
Figura 48: Arriba: Curvas de luz en el continuo cen-
tradas a 3600Å (lı́nea continua) y a 4250Å (lı́nea pun-
teada) para la fulguración de clase GOES M6.3 del 9
de Marzo de 2012. Abajo: Emsión GOES en rayos-X
suaves y en rayos-X duros (50-100 keV) registrada por
RHESSI para este mismo evento. Estas curvas de luz
fueron reportadas por Hao et al. [2012] y están centra-
das en lo que en nuestro trabajo llamamos núcleo 1.
Para corroborar la existencia del sunquake re-
portado por Zharkova procedimos a realizar el dia-
grama TD centrando nuestra atención en el pe-
riodo de tiempo en el que ourrió el primer pico
en la fase impulsiva de la fulguración de la cur-
va GOES mostrada en la figura 45. Ası́, se evi-
dencia una señal clara que obedece el comporta-
miento tı́pico de esta clase de fenómenos y que
puede ser vista en la parte superior de la figura
46. Además del diagrama TD, se muestra una su-
cesión temporal de imágenes en diferencias Dop-
pler de la región de interés en la que es fácil-
mente discernible el lugar en que se produce la
fuente sı́smica y las posteriores ondulaciones que
se propagan a través de la atmósfera solar (ver la
parte baja de la figura 46). Claro está que para
obtener mayor información sı́smica de este even-
to se debe realizar un estudio completo usando
por ejemplo las herramientas que como ya vi-
mos ofrece la holografı́a acústica, pero dicho tra-
bajo lo dejamos propuesto para proyectos futu-
ros.
Además de este análisis heliosismológico, se debe explorar con mayor detalle la emisión en luz blanca
de este evento. Siguiendo el método desarrollado, en esta tesis no se observa un aumento discernible corres-
pondiente al evento del 9 de Marzo de 2012 como se puede ver claramente en la figura 35. Sin embargo, en
este punto hay que hacer una precisión con respecto a la curva de luz que se construyó, pues esta cubre un
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rango temporal que va desde las 04:08 TU hasta las 04:48 TU cubriendo el máximo de intensidad registrado
por RHESSI, pero se salta el pico observado a las 04:05 TU que es en realidad cuando era potencialmente
visible un aumento en la emisión del continuo en luz blanca. En cualquier caso la fuente sı́smica fue gene-
rada hacia las 03:27 TU, de manera que de haber emisión en luz blanca debe encontrarse cercano a este tiempo.
Figura 49: Mapa en intensidad registrado por
SDO/HMI para Marzo 9 de 2012 a las 02:41:00 TU
centrado en la región en la que tuvo lugar la fulguración
de clase GOES M6.3. Con las flechas rojas se indican
los lugares definidos como núcleo 1 (lugar en donde
RHESSI evidenció una fuerte emisión en rayos-X du-
ros y en donde hubo un aumento claro en la emisión en
luz blanca) y núcleo 2 (en donde fue visto el impulso
Doppler que luego dio lugar a un sunquake).
Para comprobar si hubo o no un aumen-
to en esta emisión procedimos a reconstruir la
curva de luz con una máscara adecuada, pe-
ro esta vez cubriendo el rango temporal co-
rrecto y centrando la región en el lugar don-
de fue visto el impulso en el mapa de dife-
rencias en las velocidades, es decir en x =
 30 segundos de arco y y = 392 segun-
dos de arco (ver recuadro abajo a la dere-
cha de la figura 46). De esta manera se cons-
truyó la curva de luz que se muestra en ver-
de en la parte derecha de la figura 47. En
ella se evidencia una coincidencia temporal cla-
ra entre el aumento súbito en la emisión en
luz blanca y la fase impulsiva de la fulgura-
ción definida en rayos-X suaves (mostrada en
rojo en la misma figura). Este comportamien-
to entre estos dos tipos de radiación está en
concordancia con lo que se ha encontrado en
los sunquakes que hemos estudiado hasta el
momento. Además, estos incrementos coinciden
también con el momento en el que se pro-
duce el impulso Doppler que se puede infe-
rir del diagrama TD respectivo de la figura
46.
Una exploración detallada en la literatura publi-
cada en la actualidad concerniente a la emisión en
luz blanca asociada a este evento nos lleva a analizar las curvas de luz construidas por Hao et al. [2012], en
donde se reporta un tiempo de máxima emisión posterior al que mostramos en la parte derecha de la figura
47. Como se ve en la figura 48 el tiempo que reportan estos autores coincide más bien con la fase impulsiva
de la fulguración (máxima intensidad alcanzada en la curva GOES del evento). Esta aparente no coincidencia
entre las curvas de luz que trabajamos nosotros y las que muestran estos autores no se debe más que a una
diferencia en la región en la que se centra la máscara para construir dichas gráficas. En la figura 49 se muestra
un fotograma de SDO/HMI para las para las 03:41:00 TU del 9 de Marzo de 2012. En dicha imagen se indica
con flechas rojas los lugares a los que llamamos núcleo 1 y núcleo 2. El núcleo 1 fue el que alojó la fuente
sı́smica, mientras que el núcleo 2 fue la región en la que Hao et al. [2012] centraron su análisis.
Al construir una máscara tal que encierre la región que definimos como núcleo 1 se obtiene la curva de
luz que se muestra en la parte izquierda de la figura 47. Como se puede observar claramente esta curva coin-
cide muy bien con aquellas reportadas por Hao et al. [2012] centradas en otras longitudes de onda del continuo.
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Nótese además que la curva de luz correspondiente al núcleo 2 no cae completamente al nivel de emisión
previo a la fase impulsiva de la fulguración, sino que vuelve a incrementarse para un tiempo comparable al
pico de emisión en el núcleo 1. Esto nos sugiere que el aumento en la emisión en el continuo de luz blanca
pudo haber sido debido a una contribución conjunta por parte de las dos regiones mencionadas de forma com-
pletamente análoga a lo que ocurre en la curva GOES.
Con estas evidencias observacionales nos atrevemos a proponer la siguiente hipótesis para tratar de expli-
car la fenomenologı́a asociada a las emisiones de esta fulguración: Este evento no tuvo una dinámica sencilla
y tradicional como la de las otras fulguraciones sı́smicamente activas que hemos estudiado en este trabajo. En
realidad debieron ocurrir un par de fulguraciones de magnitud moderada pero muy cercanas en tiempo y en
espacio. La cercanı́a temporal se evidencia en la curva GOES en rayos-X suaves, mostrada por ejemplo en la
figura 45, en donde son claramente discernibles tres picos durante la fase impulsiva y de destello de la fulgu-
ración. Solo dos de ellos tuvieron una emisión en luz blanca de fácil observación en este periodo de tiempo
(los dos picos de los extremos), como se evidencia en la figura 47. En este sentido, el pico de la mitad pudo
tratarse de la pre-fulguración asociada al tercero, pero que sumada con la emisión del primer pico alcanzó una
magnitud tan alta en intensidad como la que registró GOES. Ası́ pues, podemos suponer que concretamente
fueron dos las fulguraciones que ocurrieron casi de forma simultánea.
Es muy probable que las dos fulguraciones hayan tenido una emisión fuerte en rayos-X duros; es más,
puede ser que la fulguración que ocurrió primero haya alcanzado energı́as comparables a los 100 keV. Lasti-
mosamente, y como ya se menciono, RHESSI se eclipsó por la tierra durante el periodo comprendido entre las
03:00 y las 03:36 TU, y por lo tanto no se tienen datos en este rango de energı́as para el núcleo 2. La pregunta
ahora es ¿Por qué el núcleo 2 tuvo un sunquake asociado tan fácil de ver mientras que el núcleo 1 no eviden-
ció una señal sı́smica discernible a pesar de que los dos eventos tuvieron caracterı́sticas tan parecidas en sus
emisiones electromagnéticas? Pues bien, responder esta clase de preguntas hace parte de las discusiones que se
llevan a cabo hoy en dı́a durante los diferentes encuentros especializados que se desarrollan en todo el mundo
en torno a este tema. Quizás se trate solo de una falta de resolución espacial en la observaciones, o quizás
también la configuración de lı́neas de campo magnético desempeñen un rol relevante en la dinámica respon-
sable de la generación de la fuente sı́smica. En este último sentido se propone hacer un desarrollo extenso en
que se analice el campo magnético asociado a este par de eventos como tema fundamental en proyectos futuros.
Ya que en el trabajo de Hao et al. [2012] se usó un telescopio en tierra como lo es el Optical and Near-
infrared Solar Eruption Tracer (ONSET) [Fang et al., 2012], para este análisis omitimos trabajar con datos
de la red GONG++. Una buena costumbre en esta clase de estudios es comparar los datos en intensidad,
velocidad y campo magnético obtenidos con SDO/HMI con algún conjunto de datos tomados en tierra ya que,
como se verá en la sección que viene a continuación, algunas veces pueden aparecer ciertos “artefactos”18 en
las imágenes registradas por este telescopio espacial.
18En el contexto de esta tesis entenderemos por “artefactos” como la versión en nuestro idioma de lo que en lengua inglesa
se conoce como artifacts que son aquellas señales bien localizadas y apreciablemente intensas que aparecen en imágenes de tipo
intensidad, velocidad y/o campo magnético, que no corresponden a un efecto fı́sico real sino a la manera en la que se obtienen y
procesan los datos.
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Artefacto en la fulguración del 12 de Junio de 2010
El 12 de Junio de 2010 hacia las 00:57 TU ocurrió una de las primeras fulguraciones de intensidad moderada
del ciclo solar actual, clasificada como de tipo GOES M2.0. Esta fulguración fue reportada por Martı́nez Oli-
veros et al. [2011] como un evento que tuvo un aumento apreciable en la intensidad de emisión en el continuo
de luz blanca proveniente de las bases del bucle (ver figura 50), además de haber sido la primera fulguración
de este ciclo que tuvo una emisión alta en rayos-  y que coincidió temporalmente con la fase impulsiva GOES
de dicho evento.
Figura 50: Izquierda: Fotograma en intensidad cons-
truido a partir de los datos NRT del HMI para la fulgu-
ración de clase GOES M2.0 ocurrida el 12 de Junio de
2010 hacia las 00:57 TU. Derecha: Diferencias en in-
tensidad del fotograba de la izquierda menos aquel que
lo sucedió 45 segundos antes. En esta imagen se obser-
van los dos núcleos de emisión en luz blanca corres-
pondientes a la fase impulsiva GOES del evento. Estas
imágenes han sido tratadas mediante una proyección ti-
po Postel para conservar distancias, ya que ocurrió en
una región activa que proyectaba una inclinación de la
lı́nea de la visual de unos 50  con respecto a la perpen-
dicular a la superficie. Las flechas indican la posición
de dichos núcleos de emisión. La barra de colores indi-
ca la magnitud de la intensidad en la lı́nea de la visual
en DN/s. Imagen publicada en Martı́nez Oliveros et al.
[2011].
Dada la emisión fuerte en rayos altamente
energéticos, esta fulguración fue un candidato ade-
cuado en nuestra búsqueda de sunquakes gracias
a que esta radiación pudo ser evidencia indirecta
de la inyección a chorro de un buen número de
partı́culas aceleradas que a su vez pudieron dar lu-
gar a la generación posterior de una fuente sı́smi-
ca.
Después de un análisis exhaustivo usando
los datos Doppler tomados por SDO/HMI y
GONG++ no se encontró evidencia clara de la
presencia de un sunquake; sin embargo, se en-
contraron otras caracterı́sticas que hacen de es-
te evento una fulguración bastante interesante
en el marco de evaluar la veracidad de una
señal que se observa en la evolución tempo-
ral en velocidad durante el periodo en el que
ocurre la fase impulsiva de la explosión so-
lar.
Debido a que RHESSI se encontraba apuntando a
M1, la nebulosa del cangrejo, en el momento justo en
el que ocurrió esta fulguración, no se tienen los datos
adecuados para hacer la reconstrucción de la imagen
asociada a la emisión de esta fulguración en rayos-X
duros o su espectro en esta banda energética. Sin embrago, fue posible reconstruir la curva de luz de este
evento gracias al conteo registrado por cada uno de los nueve detectores a bordo de este telescopio espacial.
Dicho conteo muestra una clara emisión en la banda de los 100 a los 200 keV, lo cual evidencia una emisión
clara en rayos-X y   que fue corroborada por observaciones del Fermi19 como lo reporta Martı́nez Oliveros
et al. [2011] a pesar de ser un fenómeno poco común para fulguraciones de intensidad GOES moderada como
lo proponen Shih et al. [2009].
19El telescopio Fermi es un proyecto satelital de NASA, lanzado el 11 de Junio de 2008 para la observación de diferentes objetos
astrofı́sicos que emiten en esta banda espectral   altamente energética. Para mayor información de su conjunto de instrumentos visite
la página web oficial: http://fermi.gsfc.nasa.gov/.
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Figura 51: Evolución temporal de la fulguración de cla-
se GOES M2.0 del 12 de junio de 2010 vista a través
de diferentes observables fı́sicos. De arriba a abajo las
gráficas son: Rayos-X suaves GOES, corrimiento al ro-
jo en las dos bases del bucle a través de datos NRT del
HMI, emisión en el continuo de luz blanca en las dos
regiones mencionadas, exceso de irradiancia a través
de datos de EVE a 304Å y el flujo en rayos-X duros
en la banda de los 100 a los 200 keV registrado por el
RHESSI. Las lı́neas verticales muestran el comienzo y
el final del intervalo temporal trabajado sobre las ob-
servaciones del HMI. Imagen reproducida con permiso
de Martı́nez Oliveros et al. [2011].
La evolución temporal de la radiación elec-
tromagnética emitida por esta fulguración y re-
gistrada a diferentes bandas se muestra en la
figura 51. En dicha figura se puede observar
la emisión GOES en rayos-X suaves, la emi-
sión Doppler (corrimiento al rojo en la di-
rección de la visual) y la intensidad en el
continuo de luz blanca. Estas últimas cons-
truidas a partir de los datos NRT registrados
por el SDO/HMI para cada una de las ba-
ses del bucle asociado a la fulguración. Además
se muestra la evolución temporal centrada a
304Å a partir de los datos tomados por el
EVE (EUV Variability Experiment) a bordo del
SDO. Finalmente se muestra también la curva
de luz de RHESSI entre los 100 y los 200
keV.
Es fácil ver cómo el comportamiento de
todas las emisiónes se altera en el momen-
to justo en el que ocurre la fase impulsi-
va GOES de la fulguración. Todas estas cur-
vas están de acuerdo con lo reportado por
los diferentes autores que realizan este tipo
de análisis salvo aquellas que corresponden al
corrimiento al rojo en cada base del bucle.
Según estas curvas, en el momento de la fa-
se impulsiva ocurre un corrimiento al azul aso-
ciado a la lı́nea en absorción del Fe I a
6173,34Å.
Una forma práctica de validar esta señal Doppler
hacia el azul consiste en comparar este resultado con
el obtenido a través del análisis de otros instrumen-
tos. Hudson et al. [2011] mostró que para este evento
el Extreme Ultrviolet Variability Experiment (EVE)
reportó un corrimiento al rojo de 16,8±5,9 km s 1 en
la lı́nea del He II a 304Å, que se trata de una lı́nea en
emisión caracterı́stica de la zona cromosférica. Este
último reporte sugiere la posibilidad de que el corri-
miento al azul visualizado a través de los datos del
Helioseismic and Magnetic Imager no sea más que
un “artefacto”. En caso de que tal corrimiento al azul
fuera real tendrı́an que considerarse aspectos importantes respecto a la forma en la que actualmente se entien-
de la fı́sica detrás de las fulguraciones solares.
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Dentro de los posibles escenarios que podrı́an dar una explicación a la aparición de esta señal hacia el
azul se encuentra la posible existencia de un flujo hacia arriba de gas fotosférico y un flujo rápido horizontal
(paralelo a la superficie local), ambos compuesto de plasma con la mencionada lı́nea de absorción del Fe I.
Nótese que la lı́nea de la visual desde las bases del bucle está inclinada ⇠ 50  con respecto a la perpendicular a
la superficie en dichos puntos. Dado que la zona X de reconexión asociada a las fulguraciones ocurre en capas
superiores a la fotosfera (lugar donde se aloja el plasma con la lı́nea de absorción caracterı́stica en 6173,34Å),
es natural pensar que el flujo de gas ocurra más bien en sentido contrario y se presente un corrimiento al rojo
tal y como se ha observado en el último par de décadas para fulguraciones con fenomenologı́as similares [Lin
et al., 2003, Milligan and Dennis, 2009].
En lo que viene, se considera la siguiente pregunta: En caso de que este corrimiento Doppler hacia el azul
se trate de una señal falsa, ¿Cómo se podrı́a explicar la aparción de dicho artefacto en los mapas de HMI? Pues
bien, quizás todo sea producto de la forma en la que HMI construye los mapas que vemos con una cadencia
de 45 segundos. Este instrumento toma fotogramas centrados en 6 diferentes longitudes de onda distanciados
entre sı́ ±0,172Å alrededor de la lı́nea nominal a 6173,34Å. En realidad la toma de fotogramas se hace cada
3.75 segundos centrado en una longitud de onda diferente, de manera que se necesitan 22.5 segundos para
generar un barrido sobre toda la región espectral. Para construir un fotograma final de HMI se necesitan dos
conjuntos de 6 tomas cada uno, de manera que la cadencia neta es de 45 segundos como ya es sabido.
Si por alguna razón en una de las tomas de datos individuales se presenta una alteración, y por ejemplo la
intensidad aumenta o disminuye, al hacer el barrido sobre las seis regiones espectrales en total, se generará una
apariencia falsa de que hubo un corrimiento Doppler hacia alguno de los dos lados dependiendo de en cuál
de las tomas ocurriró la variación de intensidad, y si dicha intensidad aumentó o disminuyó. De esta manera,
el método de generación de imágenes cada 45 segundos que tiene el HMI se ve altamente vulnerado por la
aparición de artefactos debido a posibles señales inducidas, por ejemplo, por picos de intensidad electrónicas
en al menos uno de los registros que se hacen cada casi cuatro segundos.
A pesar de que el análisis mostrado por Hudson et al. [2011] muestra un corrimiento al rojo por parte del
EVE, no es posible hacer una comparación con absoluta certeza entre lo mostrado por este instrumento y los
datos Doppler obtenidos a partir del HMI principalmente debido a que los datos del EVE están enfocados en
en la lı́nea de emisión a 304Å, propia de la zona de transición de la atmósfera solar, mientras que el HMI se
centra en una lı́nea de absorción propia del plasma fotosférico.
Entonces, es necesario comparar las observaciones del HMI con aquellas hechas por algún instrumento
que observe en una lı́nea fotosférica similar y que ojalá haga el barrido espectral alrededor de dicha lı́nea de
manera simultánea. La red GONG++ tiene esta clase de instrumentos. Cada uno de los complejos observacio-
nales de la red consta de un tacómetro tipo Michelson Doppler que mide el corrimiento espectral de la lı́nea
fotosférica en el Ni I a 6768Å, con un tiempo de integración de 60 segundos [Brown, 1984, Harvey et al.,
1996, Leibacher and GONG Project Team, 1995]. Tanto la lı́nea a 6768 Å como aquella a 6173,34 Å ocurren
a alturas significativamente diferentes. Fleck et al. [2011] estudiaron la formación de las alturas de cada una
de estas lı́neas basados en una simulación 3D que contempla radiación y un modelo hidrodinámico de fondo.
Ellos encontraron que la lı́nea de Fe I a 6173 Å se forma a una altura aproximada de entre ⇠ 140 y ⇠ 150 km,
mientras que aquella de Ni I 6768 Å se produce a una altura aproximada de entre ⇠ 165 y ⇠ 175 km sobre la
fotosfera solar. Es necesario recordar en este momento que dicho modelo, y las alturas allı́ reportadas, funciona
considerando un modelo de atmósfera en sol calmo. También hay que aclarar que este estudio se realizó con
fin de comparar las lı́neas espectrales en las cuales el SDO/HMI y el SOHO/MDI20 observan, más no se hace
20El MDI (por si siglas en inglés de Michelson Doppler Imager) es un instrumento que se encuentra a bordo del SOHO (SOlar
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Figura 52: Comparación entre las observaciones hechas por el SDO/HMI y la red GONG++ de la fulguración
solar tipo M2.0 del 12 de junio de 2010, aislando cada pie del bucle según la resolución de GONG++. Arriba:
Intensidad relativa, comparada con aquella correspondiente a Sol-calmo; abajo: corrimiento al rojo. Los datos
provenientes del SDO/HMI se muestran en rojo, mientras que los de GONG++ se dibujan en azul. El corri-
miento al azul llamativo visto por SDO/HMI en la fase impulsiva (lı́nea vertical fragmentada) no es vista en
los datos provenientes de GONG++. Notese la correlación fuerte entre las series temporales de SDO/HMI y
GONG++ tanto en intensidad como en velocidad, excepto en el momento de la fase impulsiva de la fulgura-
ción. Los cuatro recuadros de abajo muestran un acercamiento de las curvas de luz alrededor del momento en
el que ocurre el artefacto.
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pronunciamiento alguno de los instrumentos de la red GONG++. A pesar de esto, se cuenta con la fortuna que
tanto el SOHO/MDI como los tacómetros de GONG++ basan su funcionamiento en la misma lı́nea espectral.
Un aspecto importante en la tarea de comparar los mapas obtenidos por GONG++ y de aquellos observa-
dos por el SDO/HMI es la diferencia en la resolución espacial y temporal de los dos conjuntos de instrumentos.
Para poder analizar la región de interés con cada instrumento, las imágenes del SDO/HMI fueron reajustadas
a la resolución ofrecida por GONG++, de manera que se pudiera aplicar exactamente el mismo análisis sobre
los dos conjuntos de datos. Además, se aplicó el procedimiento de limpieza PASCAL sobre las observaciones
de GONG++ para corregir las perturbaciones producto de la variabilidad atmósferica terrestre.
Una vez limpias y ajustadas las imágenes, se procedió a calcular las intensidades en el continuo de luz
blanca y la emisión Doppler promediadas espacialmente sobre una máscara que encerraba los pies del bucle
tanto en las observaciones del SDO/HMI como en aquellas de GONG++. La máscara usada en este proce-
dimiento fue un tanto más amplia que aquella usada en el trabajo de Martı́nez Oliveros et al. [2011] a fin de
asegurarnos aún más que las señales que observamos no sean ruido.
La suposición en este momento es que si el corrimiento al azul visto por el SDO/HMI es real, este mis-
mo debe ser observado claramente también a partir de la serie temporal Doppler de GONG++. La figura 52
muestra la intensidad y la serie temporal Doppler correspondientes a los datos obtenidos por cada conjunto
de instrumentos. En dicha figura ambos instrumentos muestran un comportamiento similar en las curvas de
intensidad en el continuo de luz blanca. Además se observa una correspondencia clara entre las emisiones
Doppler antes y después de la fase impulsiva de la fulguración. El corrimiento al azul reportado por Martı́nez
Oliveros et al. [2011] en la fase impulsiva de la fulguración (lı́nea vertical punteada) se sigue evidenciando en
la curva Doppler del SDO/HMI aunque con menor intensidad debido a que aquı́ se ha usado un área espacial de
integración mayor. Sin embargo, está señal no aparece de forma discernible en la curva construida a partir de
la observaciones de GONG++. Este hecho evidencia la presencia de un artefacto fuerte en los Dopplergramas
del SDO/HMI cuando se observa un fenómeno transitorio, como es el caso de una fulguración solar.
A pesar de la evidencia observacional encontrada, resaltamos que este resultado no demuestra la fidelidad
de los datos de GONG++ durante una fulguración, y solo sugiere que la señal transitoria Doppler hacia el azul
que se observó a partir de los Dopplergramas del SDO/HMI no se trata más que de un artefacto.
Los resultados obtenidos aquı́ hacen parte de una colaboración desarrollada por el Dr. Juan Carlos Martı́nez-
Oliveros, el Dr. Charles Lindsey, el Dr. Hugh Hudson y el autor de la presente tesis para la escritura de un
artı́culo cientı́fico que ya ha sido aceptado por los árbitros respectivos y está publicado en la revista cientı́fica
Solar Physics[Martı́nez Oliveros et al., 2013].
Discusión
Nuestra muestra (tabla 2) consta de 29 fulguraciones ubicadas cerca del centro del disco solar con una emisión
fuerte en rayos-X duros registrada por el RHESSI y con datos observados por SDO/HMI y/o GONG++. Tan
solo una de las fulguraciones de la muestra no fue observada por RHESSI, la correspondiente al 12 de Junio
de 2010, pero tuvo un interés particular para nosotros porque nos permitió hacer un análisis sobre la validez
and Heliospheric Observatory) y que estuvo en funcionamiento desde Diciembre de 1995 hasta el 12 de Abril de 2011, momento en
que el SDO/HMI ya estaba tomando datos de ciencia del mismo tipo y que, por decirlo de alguna manera, entró a reemplazarlo.
73
Heliosismologı́a Discusión
de las imágenes registradas por el SDO/HMI.
Diecisiete de las fulguraciones presentaron un aumento en la intensidad del continuo en luz blanca ob-
servada por el SDO/HMI y/o por GONG++, resaltando que para los datos de este último se implementó el
algoritmo de limpieza atmosférica PASCAL. Trece de las fulguraciones no mostraron un aumento discernible
en el continuo de luz blanca.
Después de examinar los datos Doppler mediante la implementación de diferentes métodos estándar de la
heliosismologı́a local se encontró que cinco fulguraciones presentaron una señal sı́smica clara y acorde a la
fenomenologı́a de los sunquakes.
Curiosamente, estos cinco eventos sı́smicamente activos se encuentran dentro de la lista de fulguraciones
que tuvieron un aumento discernible en la emisión del continuo de luz blanca. Esto refuerza la idea ventilada
por Donea et al. [2006a] de que quizás existe una relación directa entre la emisión en luz blanca, en rayos-X
duros y la fenomenologı́a asociada a la generación del sismo solar.
Una pregunta que salta a la vista de inmediato es ¿por qué las otras trece fulguraciones que tuvieron un
aumento claro en la emisión en luz blanca, ası́ como una emisión notoria en rayos-X duros, no registraron
sunquakes? Pues bien, a lo largo de los tres últimos ciclos solares se ha demostrado que estos sunquakes se
constituyen en un fenómeno que se observa más bien con poca frecuencia. Quizás el hecho de que no vemos
algunos sunquakes esté relacionado con la topologı́a magnética de la región activa que hospeda el fenómeno,
pues una mayor intensidad en la magnitud del campo magnético del plasma local dificulta la propagación de
ondas acústicas a lo largo de él.
Algunos trabajos previos [Pedram and Matthews, 2012] han tratado de encontrar alguna correspondencia
entre las fulguraciones con un aumento en la emisión de luz blanca y rayos-X duros con aquellas fulguraciones
que presentan una señal sı́smica clara y localizada. En ellos se han encontrado cosas como que para las fulgu-
raciones sı́smicamente activas se presenta una tasa mayor de deposición de electrones comparadas con la tasa
respectiva para eventos que, a pesar de tener también emisión en luz blanca y rayos-X duros, son sı́smicamente
calmos. También, Pedram and Matthews [2012] reportan una pequeña diferencia en el área sobre la que la
energı́a es depositada tanto en fulguraciónes que tuvieron asociado un sunquake como para aquellas en las que
no hubo señal acústica. El depósito de energı́a ocurre sobre un área menor para aquellas fulguraciones que
presentan sismo.
Otros trabajos, como los de Kosovichev [2007], Martı́nez-Oliveros et al. [2008c], notaron también que
no todas las fulguraciones que son sı́smicamente activas presentan una correspondiente emisión en rayos-X
duros y/o en luz blanca, concluyendo de esta manera que estos dos tipos de emisiones no se constituyen en
una condición absolutamente necesaria para la generación de un sunquake. A pesar de esto, y tanto por los
resultados que aquı́ se muestran como por los trabajos previos de Besliu-Ionescu et al. [2005], se evidencia
una mayor probabilidad de encontrar una señal sı́smica sobre aquellas fulguraciones que muestran un aumento
en la intensidad del continuo en luz blanca y una emisión fuerte en la banda de los rayos-X duros.
En resumen, las cinco fulguraciones sı́smicamente activas que encontramos en este trabajo se citan en el
cuadro 3, aclarando que todas ellas tuvieron un claro aumento en el continuo de luz blanca, ası́ como una alta
emisión en rayos-X duros.
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Cuadro 3: Cuadro resumen de aquellas fulguraciones de la muestra trabajada en este trabajo que tuvieron un
aumento en la emisión del continuo de luz blanca (LB), emisión alta en rayos-X duros (RXD) y un sunquake.
Fecha Comienzo Pico Final X Y AR RXD LB sunquake
2010-10-16 19:08:48 19:12:18 19:34:40 394 -397 1112 X X X
2011-02-15 01:43:44 01:55:30 02:27:32 205 -222 1158 X X X
2012-03-09 04:24:36 04:27:54 04:37:08 0 389 1429 X X X
2012-07-05 03:26:20 03:35:50 03:55:16 417 -338 1515 X X X
2012-07-05 11:39:52 11:44:14 11:53:08 495 -332 1515 X X X
Como ya se mencionó, se han propuesto diferentes mecanismos para tratar de explicar la emisión en luz
blanca. Entre estos están: Un calentamiento directo de la fotosfera (y/o de la baja cromosfera) provocado por
la interacción directa de electrones con energı́as superiores a los 50 keV [Canfield and Gayley, 1986, Kane
et al., 1986]; una ionización no térmica en donde los electrones con energı́as no térmicas ionizan y calientan
la cromosfera produciendo que la recombinación subsecuente al estado base produzca una re-ionización in-
mediata debido al continuo Lyman [Hudson, 1972]; un sobrecalentamiento radiativo en donde la fotosfera se
calienta indirectamente como producto de la radiación del hidrógeno recombiando generado por los electrones
que bruscamente son frenados en la cromosfera [Machado et al., 1989]; y un calentamiento directo producido
por los protones que inciden con energı́as del ordén de los MeV [Najita and Orrall, 1970].
De forma análoga, se cree que los rayos-X duros visto en este tipo de fulguraciones son producidos por
la interacción directa de los electrones con el ambiente del plasma local, tanto en la cromosfera como en la
fotosfera [Brown, 1971, Holman et al., 2011].
De cualquier manera es altamente probable que para aquellas fulguraciones sı́smicamente activas que re-
gistran un aumento en la emisión del continuo en luz blanca, ası́ como una clara emisión en rayos-X duros, la
forma en la que las partı́culas incidentes (que bajo la mayorı́a de modelos se cree más probable que sean elec-
trones) interactúan con el plasma local puede estar estrechamente ligado a la fenomenologı́a de la generación
de la fuente sı́smica. En este sentido, es necesario tener muy clara la forma en la que dichas partı́culas son
aceleradas y transportadas para un tiempo posterior al momento en el que ocurre la reconexión magnética que
da lugar a la fulguración. El tratamiento que vamos a usar en este trabajo para entender dicha dinámica es una
aceleración estocástica de electrones, pues es una manera sencilla de considerar el movimiento de un conjunto
grande de partı́culas que se transportan a lo largo, por ejemplo, de un bucle solar. El tema del siguiente capı́tulo
es justamente el análisis de este mecanismo de transporte.
Análisis estadı́stico
Los resultados observacionales que se obtuvieron aquı́ muestran que las cinco fulguraciones que registran
algún tipo de señal sı́smica también mostraron un aumento en la intensidad del continuo en luz blanca. Esto
sugiere la posibilidad de evaluar qué tan correlacionadas están estas dos fenomenologı́as observacionales. Co-
mo ya es sabido, nuestra muestra consta de 30 eventos diferentes, todos con una alta emisión en la banda de los
rayos-X duros. En el contexto de este trabajo se pueden definir dos variables, sismicidad de la fulguración y
aumento en la emisión del continuo en luz blanca de ella, cada una de ellas dicotómicas; es decir, que pueden
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tomar dos únicos valores si o no. Bajo estas caracterı́sticas la estadı́stica ofrece una excelente herramienta que
permite evaluar la correlación entre estas dos variables, dicha herramienta es llamada coeficiente de correla-
ción phi21. Este método plantea que si asignamos los valores 0 y 1 a cada una de las dos modalidades de la
variables dicotómicas X y Y, podremos construir una tabla en la que quede reflejada la distribución conjunta
de frecuencias para las dos variables mediante la expresión que se muestra a continuación:
De esta manera podemos construir la tabla respectiva para el conjunto de fulguraciones de nuestra muestra,
esto es
Reemplazando los valores respectivos en la ecuación que define este método, encontramos que para nues-
tra muestra los sunquakes están correlacionados con un aumento en la emisión de luz blanca a través de un
phi=0.4. Esto no nos dice más que la correlación es directa y que aunque hay indicios de una corelación entre
estos dos tipos de observaciones, esta es aún baja.
De nuevo, la explicación de esta correlación dédil puede estar relacionada con la dificultad observacional
que tenemos de encontrar un sunquake o un aumento en la emisión de luz blanca. Quizás con técnicas ob-
servacionales que nos permitan tener una resolución espacial de las fulguraciones aún mayor a aquella con
la que contamos hoy en dı́a sea posible realizar un estudio en el que mediante un análisis estadı́stico análogo
encontremos una correlación mayor entre estos dos fenómenos.




Aceleración estocástica de partı́culas en una
fulguración solar
Figura 53: Esquema del modelo de aceleración es-
tocástica propuesto para las fulguraciones solares.
Las curvas en verde representan las lı́neas de cam-
po magnético en una configuración posible; los
cı́rculos en rojo representan la turbulencia o las on-
das del plasma que se generan durante el evento
de la fulguración. Tomado y modificado de [Liu,
2008].
En el estudio de las fulguraciones solares se trabaja bási-
camente con tres mecanismos diferentes de aceleración
de partı́culas: (1) Aceleración directa por acción de un
campo eléctrico: [Holman, 1985, Wood and Neukirch,
2005] Se plantea que la aceleración del jet22 de partı́culas
cargadas se lleva a cabo mediante una aplicación sencilla
de una fuerza tipo Coulomb mediante un campo eléctrico
DC que se genera sobre la zona de reconexión; el pro-
blema más grande que sobrelleva este modelo es la difi-
cultad de mantenerlo a gran escala. (2) Aceleración de
Fermi a primer orden (choque): [Tsuneta and Naito,
1998] Este mecanismo plantea que la manera en la que
se les suministra energı́a a las partı́culas es cuando son
embestidas por un frente de una onda de choque producto
de un hipotético jet super-magnetosónico proveniente de
la región de reconexión. Además, este proceso deja ver
escalas de tiempo del orden de los 0.3 - 0.6 s que están
de acuerdo con las observaciones. Aunque esta dinámi-
ca ofrece una explicación plausible de la inyección de
las partı́culas hacia el interior solar, tiene algunos proble-
mas en cuanto a las consecuencias que traerı́a sobre las
partı́culas que saldrı́an expelidas hacia el espacio inter-
planetario. (3) Aceleración estocástica o aceleración de
Fermi a segundo orden: La turbulencia y las ondas de
plasma son los eventos más comunes que están presen-
tes cuando se da un evento de fulguración solar [Miller,
1998, Petrosian, 1994]. En el modelo de aceleración es-
tocástica el esquema básico de la dinámica propuesta es
como la que se presenta en la figura 53.
Como una consecuencia de la reconexión magnética bien sea mediante la turbulencia a gran escala o bien
mediante las ondas de plasma que son generadas cerca del punto-X de reconexión, las partı́culas son acele-
radas, y estas, a su vez, producen una emisión en rayos-X duros que se producen cerca de la cima del bucle
22Usamos aquı́ el término en inglés jet para referirnos a un haz de partı́culas tipo chorro, para estar más acorde con la nomenclatura
internacional al respecto.
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de la fulguración en el llamado thin target, como producto de una emisión térmica por parte de las partı́culas
aceleradas. El registro de esta emisión ha sido uno de los mayores logros de la misión Yohkoh Aschwanden
et al. [1999]. Las partı́culas que no son atrapadas en la cima y que logran escapar hacia la parte baja de la
atmósfera solar, al interactuar con el plasma que rodea los pies del bucle, emiten también en rayos-X duros por
radiación Bremsstrahlung y forman los conocidos thick target en las vecindades de los footpoints.
Este mecanismo ha sido profundamente estudiado por diversos autores no solamente en el marco del estu-
dio de las fulguraciones solares sino en varias otras ramas de la astrofı́sica que involucran este tipo de procesos
como en los agujeros negros, en los Gamma Ray Burts (GRB), los núcleos activos de galaxias, etc [Liu and
Petrosian, 2004, Miller et al., 1996a, Park and Petrosian, 1996, Park et al., 1997].
Usualmente cuando en fı́sica se habla de un proceso estocástico se debe hacer referencia a la ecuación de
Boltzmann. Pues bien, trabajos desarrollados por Fokker [1914] y Planck [1917] a principios del siglo pasado
mostraron todo un desarrollo en cuanto a la teorı́a existente detrás de un proceso de aceleración estocástica
de un ensamble de partı́culas puntuales con la posibilidad de poder introducir en este formalismo diferentes
interacciones entre ellas y fuerzas externas a ellas. Gracias a esto, hoy en dı́a esta ecuación se conoce como la
ecuación de Fokker-Planck, la cual será el tema de la siguiente sección.
Ecuación de Fokker-Planck
La ecuación de Fokker-Planck básicamente brinda un formalismo que permite estudiar la dinámica de un sis-
tema de muchas partı́culas en el cual los efectos de las colisiones entre ellas cobran una importancia relevante
en el planteamiento de su dinámica.
Hacia comienzos del siglo XX, y después de que Einstein hubiese propuesto su hipótesis del movimiento
browniano en uno de sus famosos artı́culos de 190523, se centraron muchos esfuerzos en analizar este “cu-
rioso” comportamiento de movimiento aleatorio que registraban las partı́culas subatómicas. En busca de esto
se desarrollaron una variedad de experimentos en los que por ejemplo se enfriaba Hidrógeno lı́quido hasta
temperaturas muy cercanas al cero absoluto con el fin de observar el movimiento de un conjunto de semillas
pequeñas que se depositaban sobre su superficie. Al mismo tiempo, se trabajaba en desarrollos teóricos en
aras de establecer un formalismo teórico que brindara explicación a este comportamiento; en este sentido fue
A.D. Fokker quien en 1914 publicó su trabajo titulado “Die mittlere Energie rotierender elektrischer Dipole im
Strahlungsfeld” o “ Energı́a media de rotación de dipolos eléctricos inmersos en un campo de radiación”, en el
cual por primera vez muestra un tratamiento estocástico con el objetivo de ligar este comportamiento aleatorio
de naturaleza microscópica con variables observables a nivel macroscópico [Fokker, 1914]. Tres años más tar-
de, Planck recoge y complementa los trabajos de Fokker y publica un artı́culo en el que formaliza una ecuación
que trabaja con la dinámica de las partı́culas involucradas en el espacio de fases y construye un formalismo
regido por una mecánica de fluidos en dicho espacio que facilita mucho su descripción [Planck, 1917]. Es por
esto que hoy dı́a a dicha ecuación se le conoce con el nombre ecuación de Fokker-Planck.
23En 1905 Albert Einstein publicó su artı́culo titulado: “Über die von der molekularkinetischen Theorie der Wärme geforderte
Bewegung von in ruhenden Flüssigkeiten suspendierten Teilchen” (Sobre la teorı́a cinética-molecular del calor requerido por el
movimiento de partı́culas suspendidas en lı́quidos en reposo) en el Annalen der Physik en que planta las bases del atomismo moderno
dando una explicación razonable del movimiento aleatorio que presentan partı́culas pequeñas suspendidas sobre un estanque de agua
en reposo.
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Existen varias formas de introducir la ecuación de Fokker-Planck; una de ellas es a través del uso de un
formalismo browniano que incluya términos colisionales para dar pie a una deducción natural y simplificada
de dicha expresión. La forma más general se encuentra al eliminar toda restricción sobre los fenómenos que
puedan influir el movimiento del sistema de partı́culas. Este desarrollo como muchas aplicaciones a diferentes
sistemas fı́sicos está muy bien explicado por Risken [1989]. Una presentación más formal que tiene en cuenta
los postulados de la mecánida cuántica y la mecánica estadı́stica se encuentra en los trabajos desarrollados por
Chandrasekhar [1943].
Un primer acercamiento: la ecuación de Langevin
Empezamos considerando un sistema de muchas partı́culas que se mueven aleatoriamente. Centramos nuestra
atención en una de ellas cuya masa m es apreciablemente mayor que la del resto de partı́culas y la cual se
encuentra inmersa en este sistema, i.e. está bajo la influencia de la dinámica asociada a dicho ensamble. En
general, la fuerza que siente esta partı́cula es proporcional a la velocidad que ésta tenga dentro del fluido:
F =  ↵v (26)
haciendo uso de la segunda ley de Newton podemos reescribir esto como:
mv̇ + ↵v = 0 (27)
v̇ +  v = 0 (28)
donde   ⌘ ↵/m = 1/⌧, siendo ⌧ el tiempo caracterı́stico de decaimiento de la fuerza. Esta ecuación tiene
solución exacta cuando se conoce el valor de v para un tiempo inicial t0:
v(t) = v(t0) exp( t/⌧) = v(t0) exp(  t). (29)
Detrás de esta fuerza viscosa lo que se encuentra es que las partı́culas que conforman el sistema fı́sico en
estudio colisionan con la partı́cula de interés presentándose una transferencia de momentum que es la respon-
sable de que la velocidad de la partı́cula paulativamente vaya decreciendo hasta hacerse cero. Pero nótese un
aspecto importante; la ecuación (29) es una expresión determinista, lo que significa que supone que para un
tiempo arbitrario t el valor de la velocidad de la partı́cula está completamente definida siempre y cuando se
hayan establecido las condiciones iniciales apropiadamente, pero esto solo puede ser cierto si la masa m de la
partı́cula de interés es lo suficientemente grande comparada con la del resto de partı́culas que conforman el
ensamble de manera que las fluctuaciones térmicas de la velocidad puedan ser despreciadas.






siendo k la constante de Boltzmann y T la temperatura. Ahora bien, si la masa llega a ser pequeña entonces la
ecuación (29) deja de ser válida. Ésta ecuación debe ser modificada para introducir correctamente los efectos
que la energı́a térmica tiene sobre la dinámica de esta pequeña partı́cula. La modificación consiste en introducir
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una fuerza de tipo estocático F f (t) en donde estarı́an contenidos todos los efectos de la dinámica molecular
asociada al medio de propagación. Ası́,
v̇ +  v =  (t), (31)
siendo  (t) = F f (t)/m, en donde F f (t) se conoce como la fuerza de Langevin. Hay varias suposiciones que se
establecen sobre el  (t), la primera es que su promedio sobre todo el ensamble debe ser cero,
h (t)i = 0, (32)
ya que el promedio sobre sobre las velocidades hv(t)i debe satisfacer la ecuación (29). Además, si se multi-
plican dos fuerzas de Langevin correspondientes a tiempos distintos t y t0 cuya diferencia es apreciablemente
mayor que el tiempo caracterı́stico de colisión ⌧c y se hace el promedio sobre todo el ensamble, este promedio
también debe ser nulo:
h (t) (t0)i = 0 para |t   t0|   ⌧c (33)
que puede ser re-escrita tomando el lı́mite cuando ⌧c ! 0, pues en ese caso se está localizando temporalmente
en t = t0. De este modo, en lugar de la ecuación (33) tenemos:
h (t) (t0)i = q (t   t0). (34)
Como vemos es importante entender la dependencia temporal de variables aleatorias para estar en la capa-
cidad de construir una descripción completa de este tipo de dinámicas, y es en esa dirección que se trabaja a
continuación.
Dependencia temporal de variable aleatorias y deducción de la ecuación de Fokker-
Planck unidimensional
Figura 54: Esquematización de un ensamble de sistemas
fı́sicos que tiene asociado a él una cierta cantidad ⇠ que se
comporta de manera aleatoria con el tiempo.
Comencemos considerando un ensamble de mu-
chas partı́culas en cuya dinámica interviene una
cantidad que varı́a aleatoriamente y que es re-
presentada por la letra ⇠. Supongamos además
que esa cantidad ⇠ depende del tiempo de for-
ma tal que pueda describirse como una fun-
ción de t, ⇠(t), tal como se representa en la
figura 54. En imposible predecir con absolu-
ta certeza el comportamiento que mostrará ⇠
con el transcurrir del tiempo. Se acude enton-
ces a lo que se acostumbra a hacer en estos ca-
sos y es trabajar con densidades de probabili-
dad.
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Definimos la densidad de probabilidad de que ⇠(t1) se encuentre entre el intervalo x1  ⇠(t1)  x1 + dx1, en
donde x1 ✏ D(⇠), siendo D(⇠) el conjunto dominio de los valores de ⇠.
W1(x1, t1) = h (x1   ⇠(t1))i, (35)
donde con los sı́mbolos hi se expresa un promedio sobre todo el ensamble. Ahora bien, en esta misma vı́a se
puede definir la densidad de probabilidad de que ⇠(t1) se encuentre en el intervalo x1  ⇠(t1)  x1 + dx1 pero
que también ⇠(t2) esté en x2  ⇠(t2)  x2 + dx2, ..., y que ⇠(tn) esté contenido en xn  ⇠(tn)  xn + dxn como
Wn(xn, tn; ...; x1, t1) = h (x1   ⇠(t1))... (xn   ⇠(tn))i. (36)
Supongamos ahora que conocemos una cierta cantidad de densidades de probabilidad jerarquizadas como
sigue:
W1(x1, t1) (37)
W2(x1, t1; x2, t2)
W3(x1, t1; x2, t2; x3, t3)
...
para todo ti que se encuentre en el intervalo t0  ti  t0 + T . En otras palabras, lo que esto indica es suponer
que se conoce la evolución temporal completa de la variable aleatoria ⇠(t).
La exigencia de conocer estas densidades de probabilidad de manera explı́cita se hace con fin de poder
definir formalmente los valores promedios de ciertas cantidades propias del sistema fı́sico bajo una simple
integral, i.e. poderlas correlacionar entre sı́. Por ejemplo, siendo t0 > t, la correlación de la variable aleatoria
entre dos diferentes tiempos se puede expresar como
h⇠(t) ⇠(t0)i =
Z
x ... x0W 0(x, t; ...; x0, t0) dx ... dx0. (38)
Densidad de probabilidad restringida (o condicionada): Basados en lo anterior podemos definir una
densidad de probabilidad de la variable aleatoria ⇠ para un tiempo tn bajo la condición de que para un tn 1 < tn se
tenga certeza de que la variable aleatoria tomó el valor xn 1, para tn 2 < tn 1, ⇠(tn 2) = xn 2, y ası́ sucesivamente
hasta que para t1 < t2, ⇠(t1) = x1. Formalmente,
P(xn, tn|xn 1, tn 1; ...; x1, t1) = h (xn   ⇠(tn))i|⇠(tn 1)=xn 1,...,⇠t1=x1 . (39)
Esta misma densidad de probabilidad restringida se puede expresar en función de los Wn como:
P(xn, tn|xn 1, tn 1; ...; x1, t1) = Wn(xn, tn; ...; x1, t1)Wn 1(xn 1, tn 1; ...; x1, t1) , (40)
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pero dado que Wn 1 la podemos re-escribir como




n; ...; x1, t1) dx
⇤
n, (41)
(40) toma la forma
P(xn, tn|xn 1, tn 1; ...; x1, t1) = Wn(xn, tn; ...; x1, t1)R
Wn(x⇤n, t⇤n; ...; x1, t1) dx⇤n
; (42)
de donde finalmente se deduce que
Wn(xn, tn; ...; x1, t1) =
Z
P(xn, tn|xn 1, tn 1; ...; x1, t1) Wn(x⇤n, t⇤n; ...; x1, t1) dx⇤n. (43)
En general; si definimos un x0 = x + ", con " > 0, y como t + ⌧ > t, con ⌧ > 0; podemos re-escribir (43)
como
W(x0, t + ⌧) =
Z
P(x0, t + ⌧|x, t) W(x, t) dx, (44)
siendo P(x0, t + ⌧|x, t) la densidad de probabilidad de que ocurra la transición de x, t a x0, t + ⌧. Ahora bien,
en la ecuación de Fokker-Planck interviene la derivada temporal de W(x, t), @W(X,T )/@t, para lo cual es in-
herente conocer la probabilidad de transición P(x0, t + ⌧|x, t) para valores de ⌧ pequeños, y en busca de una
representación de esta derivada se trabaja a continuación.
Para empezar establecemos la suposición de que es posible conocer todos los momentos estadı́sticos de la
distribución, esto es, que se conoce
Mn(x, t, ⌧) = h[⇠(t + ⌧)   ⇠(t)]ni|⇠(t)=x =
Z
(x0   x)nP(x0, t + ⌧|x, t) dt (45)
para todo n ✏ Z. Ahora bien, podemos hacer uso de la siguiente identidad general de los deltas de Dirac:
P(x0, t + ⌧|x, t) =
Z
 (y   x0) P(y, t + ⌧|x, t) dy, (46)
y expresar  (y   x0) como  (y   x + x   x0).
Ahora, tratemos de expandir la función delta de Dirac en series de Taylor. La expresión general para una
expanción en series de Taylor es





(x⇤   x⇤0)n. (47)
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Si, para nuestro caso, x⇤ = (y   x), y, x⇤0 = (x0   x), ası́



















 (x0   x). (49)
Introduciendo (49) en (46) se tiene









 (x0   x) P(y, t + ⌧|x, t) dy, (50)
que sacando el primer término de la suma se convierte en
P(x0, t + ⌧|x, t) =
Z









 (x0   x) P(y, t + ⌧|x, t) dy, (51)
reacomodando términos:
P(x0, t + ⌧|x, t) =  (x0   x)
Z
P(y, t + ⌧|x, t) dy













(y   x)n P(y, t + ⌧|x, t) dy
|                             {z                             }
Mn(x,t,⌧)
, (52)























777775  (x   x0), (54)
donde se ha tenido en cuenta la identidad  (x   x0) =  (x0   x).
Insertando este último resultado en (44), tenemos
W(x0, t + ⌧) =
Z













777775  (x   x0) W(x, t) dx (56)









 (x   x0) Mn(x, t, ⌧)W(x, t) dx. (57)
Por otro lado, cuando se considera el lı́mite en el que ⌧ << 1
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en donde  (⌧2) representa términos de orden superior a ⌧2; de esta manera, de (57) se tiene que

































Mn(x0, t, ⌧) W(x0, t). (61)










D(n)(x0, t) W(x0, t) (62)
que es la llamada ecuación general de Kramer-Moyal en una dimensión.






[D(1)(x, t) W(x, t)] +
@2
@x2
[D(2)(x, t) W(x, t)] (63)
Ecuación de Fokker-Planck Multi-dimensional
Empecemos considerando un sistema de N variables aleatorias {⇠} = {⇠1, ⇠2, ..., ⇠N} para lograr extender la
ecuación (44) a
W({x0}, t + ⌧) =
Z
P({x0}, t + ⌧|{x}, t) W({x}, t) dN x, (64)
donde el elemento de volumen es dN x = dx1 dx2 ... dxN y el sı́mbolo integral resume las N integrales que se
deben hacer. Aı́ mismo, {x}, {x0} arriba (ecuación 64), y en lo que sigue de esta sección, representa al conjunto
ordenado de las respectivas variables. La función delta para estas N variables es
 ({x}) =  (x1)  (x2) ...  (xN), (65)
con lo que
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P({x0}, t + ⌧|{x}, t) =
Z
 ({y}   {x0}) P({y}, t + ⌧|{x}, t) dNy. (66)
Ahora trabajemos sobre la función  ({y}   {x0}) expandiendola en series [Aguirre, 2000],






(y j1   x j1)(y j2   x j2)...(y j⌫   x j⌫) @
⌫
@x j1 @x j2 ... @x j⌫












(y j1   x j1)(y j2   x j2)...(y j⌫   x j⌫) ({x}   {x0}), (69)
donde se ha usado la notación de suma sobre los ı́ndices repetidos. Insertando (69) en (66), tenemos








@x j1 @x j2 ... @x j⌫
M(⌫)j1, j2,..., j⌫({x}, t, ⌧)
3
777775  ({x0}   {x}), (70)
donde se ha usado la definición de ⌫-ésimo momento estadı́stico como
M(⌫)j1, j2,..., j⌫({x}, t, ⌧) =
Z
(y j1   x j1)(y j2   x j2) .... (y j⌫   x j⌫) P({y}, t + ⌧|{x}, t) dNy. (71)
Llevando (70) a (64),







@x j1 @x j2 ... @x j⌫
M(⌫)j1, j2,..., j⌫({x0}, t, ⌧)
3
777775  ({x0}   {x}) W({x}, t) dN x,
(72)






@x j1 @x j2 ... @x j⌫
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M(⌫)j1, j2,..., j⌫({x0}, t, ⌧) W({x0}, t), (74)
siento ⌧ el intervalo de tiempo infinitesimal transcurrido entre t y t + ⌧.
Si definimos D(⌫)j1, j2,..., j⌫({x}, t) =
M(⌫)j1 , j2 ,..., j⌫ ({x},t,⌧)












D(⌫)j1, j2,..., j⌫({x0}, t) W({x0}, t), (75)
conocida como la ecuación de Kramer-Moyal multidimensional. Cuando truncamos esta serie a segundo orden
obtenemos la famosa ecuación de Fokker-Planck en varias variables:
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D2j1({x}, t) W({x}, t) +
@2
@x j1 @x j2
D2j1 j2({x}, t) W({x}, t), (76)
donde se usa la notación de suma sobre ı́ndices repetidos.
Ecuación de Fokker-Planck para una distribución de electrones que se inyecta en un
plasma magnetizado
La aceleración de electrones a altas energı́as es un fenómeno que se presenta en múltiples escenerios astrofı́si-
cos como en los rayos cósmicos, en los jets de rayos gamma, en los núcleos activos de galaxias, en los eventos
de supernova y en las fulguraciones solares [Longair, 1992]. Con el advenimiento de la era moderna de la
tecnologı́a y gracias a la extrema cercanı́a del Sol con respecto a nosotros ha sido posible obtener una gran
cantidad de datos observacionales (espectros e imágenes) de alta resolución espacial y temporal. Estas obser-
vaciones posibilitan la comparación detallada de los datos de ciencia con un análisis teórico de la evolución
temporal de la distribución electrónica mediante el empleo adecuado de la ecuación de Fokker-Planck como
ecuación cinética de movimiento del proceso en estudio. Es clara entonces la importancia de establecer los
parámetros fı́sicos del medio en el cual se propagarán los electrones en la formulación teórica.
Figura 55: Esquematización del giro-movimiento de una
partı́cula cargada cuanto se transporta a lo largo de las lı́neas
de campo magnético en el interior de un búcle de plasma
coronal.
Básicamente, durante las últimas tres déca-
das se ha dado un avance importante en la cons-
trucción de una descripción teórica consisten-
te que considere los procesos relevantes pre-
sentes en la interacción del paquete de elec-
trones en su viaje a través del plasma [Bai,
1982, Hamilton et al., 1990, Leach and Petro-
sian, 1981, Liu et al., 2004, 2009, Lu and Pe-
trosian, 1988, McTiernan and Petrosian, 1990,
Miller et al., 1996b, Park et al., 1997, Zharko-
va et al., 2011].
Estos trabajos previos han mostrado que al-
gunos de los procesos fı́sicos que causan que la
distribución electrónica evolucione con el tiem-
po son la dispersión Coulombiana y tipo Com-
pton, la reflexión magnética, las interacciones
tipo onda-partı́cula, la radiación sincrotrón, y
los efectos directos de los campos eléctricos ti-
po DC, siendo los parámetros fı́sicos propios del
plasma (tales como la densidad, la magnitud y
topologı́a del campo magnético y la energı́a y
composición de las partı́culas) los factores que
determinan cuáles de estos procesos predominan
en el fenómeno.
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La mayorı́a de los plasmas astrofı́sicos se encuentran inmersos en un campo magnético producto del mo-
vimiento de las partı́culas cargadas que lo componen. Si en dichos plasmas la magnitud del campo magnético
predomina sobre la del campo eléctrico, el movimiento de las partı́culas se hace principalmente a lo largo de
las lı́neas de ~B en lo que se conoce como giro-movimiento (ver figura 55). Este giro-movimiento se caracteriza
por tres observables fı́sicos: la energı́a de la partı́cula en movimiento E, su posición s, y el ángulo de cabeceo
↵; o en inglés pitch angle, el cual se refiere al ángulo formado entre el vector momentum de la partı́cula ~p en
un instante dado y el vector campo magnético ~B del lugar.
Si sobre uno de estos plasmas se inyecta un número grande de partı́culas cargadas (por ejemplo electrones)
con una distribución dada W, la dinámica de estas, i.e. la evolución de sus movimientos, se podrá describir
como se mostró en la sección anterior. En este caso, consideremos nuestra función de distribución W como
una función que depende de la energı́a E, la posición de la partı́cula s en la región, y del coseno del ángulo de
cabeceo µ. Ası́, W = W(E, µ, s, t), y los cálculos pertinentes se llevarán a cabo en el espacio de fases.











































Los coeficientes v cos↵, µ̇ y Ė son los cambios sistemáticos en posición, ángulo de cabeceo y energı́a,
respectivamente, producto de las fuerzas externas que actúan directamente sobre las partı́culas en movimiento.
Las cantidades Dj1 j2 están asociadas directamente con los diferentes procesos de dispersión y por eso hacen
parte de los términos difusivos de la expresión [Hamilton et al., 1990]. Las formas explı́citas de los coeficien-
tes Ė, µ̇ y Dj1 j2 para un conjunto de electrones bajo la influencia de colisiones tipo Coulomb, dispersiones
Compton y de interacción onda-partı́cula, radiación sincrotrón, variaciones del campo magnético, y fuerzas
externas son resumidas en las siguientes dos tablas [Hamilton et al., 1990]:
Cuadro 4: Tasas de cambio de la energı́a y el ángulo de cabeceo. ln⇤ es el logaritmo Coulombiano.
Proceso Ė µ̇
Colisión Coulombiana  4⇡ncr20 ln⇤/  0
Emisión sincrotrón  23 B2 2 2(1   µ2)/mc  23r20B2µ(1   µ2)/mc 
Fuerzas externas µ F||/mc (1   µ2)F||/  mc
Reflejo magnético 0  12 c(1   µ2)(d ln B/ds)
Ondas de Alfvén (1/  2)(1    2)DAlfvénEE (1/  2)(1 +  2)DAlfvénEµ
Ondas de Langmuir (1/  2)(1    2)DLangmuirEE 0
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Cuadro 5: Coeficientes de difusión




(1   µ2) D(2)  + D(2)+ 0











DEµ ⇠ 0  4 2 vAv (D(1)  + D(1)+ ) 0
En general, para la aceleración estocástica de un conjunto de partı́culas cargadas asociada a un proceso de





































S (E, µ, s, t),
(78)
donde  0(s) = (1024 cm)/n(s) ln⇤ es una cantidad que está relacionada con el camino libre medio de un electrón
que tienen una energı́a E a través de la relación  (E) =  0 E2/(E+1). n(s) es la densidad de número de partı́cu-
las del plasma en el ambiente en el cual se propaga el electrón.
Un análisis completo y deductivo de modelamientos que se han hecho considerando algunos de estos tipos
de interacciones se encuentran en [Hamilton et al., 1990, Holman et al., 2001, Leach and Petrosian, 1981,
Litvinenko and Somov, 1993, McTiernan, 1989, McTiernan and Petrosian, 1990, Petrosian, 1981, 1985, 1994,
Somov, 2006]. Sin embargo, en el capı́tulo siguiente se muestra un revisión ligera de los tres mecanismos que
se consideran en el desarrollo del presente trabajo.
Procesos relevantes involucrados en las colisiones en plasmas
Colisión Coulombiana
Tenemos que encargarnos de comprender cada una de las diferentes interacciones que se quieren considerar
para el modelamiento de la interacción del jet de electrones con el plasma de la atmósfera solar. El primer
proceso que vemos en las tablas (4) y (5) es la colisión entre partı́culas tipo Coulomb. Esto se debe a que en
general una partı́cula que incide velozmente sobre un plasma tiene colisiones con los electrones atómicos y
con los núcleos que lo componen. Los electrones del plasma, al ser ligeros, pueden adquirir una cantidad de
energı́a apreciable por parte de los electrones incidentes sin provocar desviaciones importantes en la dirección
de su movimiento; mientras que, los núcleos, de mayor masa, absorben muy poca energı́a; pero, en cambio, por
efecto de su carga, provocan dispersiones notables a las partı́culas incidentes. Una pregunta que se evidencia
en las múltiples explicaciones que se tratan de dar en cuanto al sistema de generación de sismos asociados
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a fulguraciones solares es: Si los electrones al poseer menor masa se ven más alterados en su trayectoria y
tienden a difundirse en su camino ¿Cómo es que logran tener alcances tan profundos de la atmósfera solar
para eventualmente estar asociados a la generación de la fuente sı́smica? Este es uno de los mayores contra-
argumentos que se dan al intentar proponer un modelo como el nuestro, pero que algunos autores tratan de
responder atribuyendo esta capacidad de penetración a la enorme cantidad de energı́a adquirida en el momento
de la explosión y posteriormente en el proceso de aceleración [Zharkova et al., 2011].
Figura 56: Esquematización de la interacción de dos partı́culas eléctricamente cargadas mediante un potencial
coulombiano. Ilustración de los conceptos de parámetro de impacto y sección eficaz.
La colisión de dos partı́culas relacionadas mediante un potencial Coulombiano,   = e/r, genera intercam-
bios de momentum y de energı́a, y por tanto pérdidas cuando nos centramos en una partı́cula que incide sobre
otra, ambas con una carga eléctrica asociada. Esta interacción se esquematiza en la figura 56.
Si consideramos un sistema de referencia cuyo origen se encuentre en el centro de masa del sistema de las








donde µ = m1m2m1+m2 es la masa reducida del sistema, e1 y e2 son las cargas respectivas de cada una de las partı́culas,
v es la velocidad inicial relativa de la partı́cula incidente y b es el parámetro de impacto de la interacción. Para
ver una deducción formal de la expresión (79) ver [Landau and Lifshitz, 1969]. Ahora bien, para una partı́cula









de manera que podemos escribir (79) como
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Se habla entonces de una colisión cercana si
⇡/2  ✓  ⇡, i.e. 0  b  b?, (82)
correspondientemente se tiene que, una colisión lejana será aquella para la cual b > b? y 0  ✓  ⇡/2. Los dos
casos pueden ser comprendidos a través de la figura 56.
Cada nueva colisión provoca un pequeño cambio en la cantidad de momentum perpendicular de las partı́cu-
las dado por










donde se ha definido x = b?/b, y 0 < sin ✓  1. La desigualdad anterior es estricta en el valor inferior, ya
que como se verá más adelante al realizar la integración, considerar el caso nulo en sin ✓ nos conducirı́a a
una divergencia. Esto implica que debemos considerar un ✓min correspondiente a un bmax. Ya que la variable
b toma valores aleatorios, se debe trabajar con una tasa media de cambio promediada bajo la probabilidad de






( p?)2 n2 v1 d , (84)
donde n2 es la densidad de número de partı́culas de la especie 2. Reemplazando aquı́ la última expresión de
(83) y la expresión de la sección eficaz diferencial, se tiene que
d
dt












en donde xmin es igual a b?/bmax. Evaluando la integral en (85) mediante el empleo tradicional del método de







ln x   1
2






Al evaluar esta integral en el lı́mite inferior obtenemos un valor muy pequeño que resulta espúreo en
nuestros cálculos. Cuando se trata de evaluar esta misma integral pero en un valor muy cercano a cero (como
es el caso del lı́mite superior) los términos que predominan son los que contienen logaritmos, ası́
"
ln x   1
2
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Es usual definir un parámetro adimensional ⇤ mediante:
⇤ = bmax/b?, (88)
conocido en la literatura como el logaritmo Coulombiano y que en el caso general en el que se considera










Entonces finalmente (85) se puede aproximar como
d
dt







Al normalizar con la energı́a cinética de la partı́cula 1, (12m1v
2
1) tenemos una forma general del coeficiente
de deriva involucrado en la ecuación de Fokker-Planck al considerar procesos de colisión Coulombiana, como
es el caso de las fulguraciones solares en donde hoy en dı́a se cree ampliamente que es la radiación Bremsstrah-
lung por colisión Coulomb la principal responsable de la emisión en rayos-X asociadas a este tipo de eventos
[Leach and Petrosian, 1983]. También, es ampliamente aceptado que la mayor contribución de la emisión en
radio-frecuencias asociada a una fulguración es debida a la emisión girosincrotrón [Zharkova et al., 2011] y
es por esto que es uno de los procesos con mayor importancia en el desarrollo teórico que en este trabajo se
presenta y la razón de la siguiente subsección.
Radiación giro-sincrotrón
Toda partı́cula cargada que se acelera emite radiación electromagnética; y si además la trayectoria que describe
la partı́cula en su movimiento es circular, entonces a la radiación de le llama radiación de sincrotrón. La
primera evidencia experimental de este tipo de radiación se dio en 1947 en el acelerador de electrones de
la General Electric en el estado de Nueva York [Elder et al., 1947]. Un desarrollo teórico completo de este
fenómeno fue presentado por Joseph Larmor en 1898 en donde presenta explicitamente una expresión que da





en donde e es la carga de la partı́cula, "0 es al permitividad eléctrica del medio en el que la partı́cula se propaga,
c es la velocidad de la luz en el medio y a es la acelaración centrı́peta (esta potencia es evaluada en todos los 4⇡
estereoradianes de ángulo sólido) [Larmor, 1898]. En los aceleradores de partı́culas es apenas natural esperar
encontrar este tipo de radiación, pues las trayectorias de las partı́culas están confinadas al arreglo circular que
en si mismo es el acelerador. La pregunta que de inmediato se desprende en el marco de este trabajo es ïCómo
puede esta radiación estar asociada a un evento de fulguración solar? Pues bien, hoy en dı́a se entiende que
la mayor parte de la fenomenologı́a observada en la superficie del Sol está regida por la presencia de intensos
campos magnéticos, y como ya se mencionó con anterioridad las fulguraciones solares, en si mismas, son
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[~v ⇥ ~B], (92)
es una fuerza que se aplica siempre en dirección perpendicular al movimiento instántaneo de la partı́cula. Los
modelos de fulguración plantean un movimiento como el que se esquematiza en la figura 57 [Park et al., 1997,
White et al., 2011, Zharkova et al., 2011].
(a) (b)
Figura 57: Esquematización de la dirección de la fuerza de Lorentz magnética que se aplica sobre una partı́cula
de carga positiva en movimiento. (a) Un campo magnético dirigido en la dirección de y y una partı́cula con
carga q que inicialmente tiene una velocidad ~v dirigida en dirección x. El movimiento de esta partı́cula es una
circunferencia confinada en el plano xz. (b) Una trayectoria helicoidal se puede dar solamente en el caso en
el que la fuerza neta que actua sobre la partı́cula cargada tenga una componente en la dirección del campo
magnético como en el plano perpendicular a él. Imagenes tomadas de Singh, S. Motion of a charged particle
in magnetic field, Connexions Web site. http://cnx.org/content/m31345/1.9/, Marzo 24, 2012.
Para analizar en detalle la emisión electromagnética producto de este movimiento helicoidal de una partı́cu-
la cargada es necesario considerar la forma en que los campos eléctricos y magnéticos se ven afectados y, por
ende, la forma en la que una señal electromagnética es transmitida. Para desarrollar este análisis se necesita
apelar a los conocidos potenciales retardados de Liénard-Wiechert en donde después de algunas consideracio-
nes fı́sicas y un extensivo desarrollo algebraico (ver por ejemplo [Jackson, 1975] o [Schwartz, 1987]) se llega






(1     cos ✓0)2   (1    2) sin2 ✓0 cos2 '
(1     cos ✓0)5 (93)
donde nuevamente e es la carga de cada partı́cula, a es aceleración centrı́peta, c es la velocidad de propagación
de una onda electromagnética en el medio,   es la velocidad de la partı́cula (en unidades de c), ✓0 es el ángulo de
polar (diferente al ángulo de cabeceo descrito anteriormente) y ' es el ángulo axial. La potencia total radiada
se encuentra al integrar la relación (93) en el ángulo sólido [Schwartz, 1987]:
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Si se considera que la partı́cula cargada está inmersa en un campo magnético predominantemente unidi-
reccional será la fuerza de Lorentz la asociada a la aceleración centrı́peta que gobierna el movimiento circular
en el helicoide




















B2 2 2(1   cos2 ✓)
mc
, (97)
que resulta ser la expresión que aparece en el cuadro 4 que da cuenta de la perdida de energı́a vı́a radiación de
sincrotrón midiendo la carga en unidades de la carga del electrón y la energı́a medida en unidades de la energı́a
en reposo del electrón mc2. Todos estos procesos involucrados en el choque de un plasma son considerados en
este trabajo pues nuestra finalidad es tratar de dar una explicación razonable de la forma en la que la fuente
sismica es generada en aquellos eventos acústicos observados asociados a eventos de fulguración solar y que
es la materia que hoy en dı́a conforma la rama conocida como la Heliosismologı́a local, tema que trataremos a
continuación.
Reflexión magnética
Según los modelos actuales, la distribución de lı́neas de campo magnético a lo largo de un bucle solar es algo
como lo que se representa en la figura 58, en donde la densidad de lı́neas aumenta progresivamente de forma
simétrica a partir de la cima del bucle y a medida que se avanza hacia las bases de él. Si se supone que la
configuración de campo magnético es tal que no varı́a con el tiempo, entonces cualquier partı́cula cargada
eléctricamente que se mueva en una trayectoria helicoidal desde la cima del bucle en dirección hacia alguna de
sus bases sufrirá una reflexión en un punto debido justamente al aumento progresivo de la densidad de lı́neas
de campo magnético. Para entender esto desde un punto de vista formal, debemos empezar por recordar el
concepto de invarianza adiabática de algunas cantidades asociadas a un sistema fı́sico dinámico.
El teorema de la invarianza adiabática implica que las integrales de acción no varı́an cuando se produce
un cambio lo suficientemente lento comparado con los periodos de movimiento del sistema fı́sico y además
dichos cambios no están relacionados de forma alguna con los periodos. Sea qi el conjunto de coordenadas
generalizadas del sistema y pi sus momentos canónicos conjugados, en donde i es el ı́ndice de las variables
dinámicas. Toda coordenada periódica define una integral de acción
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Figura 58: Esquema de un bucle solar. Se resalta el hecho de que el buche es mucho más grueso cerca de la
cima y va convergiendo a medida que se inmersa en capas interiores de la atmósfera solar. Se hace hincapié en
que las bases del bucle deben estar en regiones con una alta densidad de lı́neas de campo magnético i.e.
muchas veces coincide con la posición de manchas solares. La lı́nea roja central representa una lı́nea de campo
magnético a través de la cual viajan las partı́culas cargadas eléctricamente (representadas en el dibujo por
el punto azul) describiendo órbitas helicoidales en torno a la dirección del campo (lı́nea negra punteada). El
ángulo de inclinación instantáneo de una partı́cula es el ángulo formado entre el vector velocidad instantánea de
la partı́cula y el vctor campo magnético del lugar en donde se encuentra. En la cima del bucle se esquematiza
dicho ángulo mediante la letra griega ↵, además de esquematizar el “cono de pérdidas que se define allı́.
El movimiento helicoidal genera radiación giro-ciclotrón registrado en los eventos de fulguración como un
aumento de la emisión en ciertas longitudes de onda del radio. Dependiendo del ángulo de inclinación de una
partı́cula al momento de precipitarse hacia las bases del bucle, ella puede reflejarse y quedar atrapada en el




El movimiento transversal de una partı́cula cargada en un campo magnético estático es un movimiento
periódico, de manera que se puede definir la integral de acción siguiente
~J =
I
~P? · d~l, (99)
donde ~P? es la componente del momentum canónico, el cual denominaremos momentum magnético para
seguir la usanza de algunos astrofı́sicos solares, que es perpendicular a las lı́neas de campo magnético en cada
punto, y d~l es la diferencial de longitud a lo largo del cı́rculo instantáneo de la partı́cula definido en su órbita
helicoidal a lo largo de las lı́neas de campo magnético que es justamente el camino sobre el cual se evalúa la
integral. El vector momentum ~P es
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de manera que reemplazando explı́citamente en la ecuación (99) tenemos
~J =
I
 m~v? · d~l + ec
I
~A · d~l. (101)
De la primera integral de la ecuación (101) se tiene que
~v · d~l = (!B a ✓̂) · (a d✓ ✓̂) (102)
= !B a2 d✓, (103)
siendo ~a el radio-vector instantáneo de la órbita descrita por la partı́cula, !B la frecuencia angular (conocida
también como frecuencia de Larmor definida por !B = eB mc ) y ✓ el ángulo barrido sobre la circunferencia. De
esta manera (101) se re-escribe como
~J =
I




~A · d~l; (104)
si aplicamos el teorema de Stokes sobre este último término, se obtiene,
~J =
I
 m!B a2 d✓   ec
Z
S
(~r ⇥ ~A) · n̂ da, (105)
en donde S es la superficie encerrada por la circunferencia instantánea de la trayectoria de la partı́cula, y el
signo negativo del segundo término aparece porque el vector unitario n̂ se dirige en sentido contrario a las
lı́neas de campo magnético. De esta manera,
~J =
I
 m!B a2 d✓   ec
Z
S
~B · n̂ da (106)
= 2⇡  m!B a2 +
e
c
|~B| ⇡ a2. (107)
Reemplazando explı́citamente la frecuencia de Larmor en (107), tenemos




en donde el último término entre paréntesis es el flujo magnético que cruza a través de la órbita instantánea de
la partı́cula.
Si suponemos invarianza adiabática en este proceso, entonces | ~J| = cte, y esto implica que |~B| a2 = cte,
o lo que es lo mismo, que p
2?
B = cte o
 e!Ba2
2c = cte; todas estas cantidades son conocidas como invariantes
adiabáticas. Ahora bien, el cambio temporal de la energı́a de la partı́cula es
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dE
dt
= ~v · d~p
dt
, (109)






~v ⇥ ~B + m~g. (110)
Si en un sistema fı́sico considerado se tiene una configuración de campo magnético estático, es decir que
no cambia con el tiempo, tenemos
d~p
dt
· ~v = 0, (111)
de donde se deduce que |~v| debe ser constante. En el caso particular de un bucle solar en el que la densidad
de lı́neas de campo magnético aumenta en dirección hacia las capas más profundas de la atmósfera solar, y
en donde las partı́culas cargadas eléctricamente viajan a través de las lı́neas de campo describiendo órbitas
helicoidales, la velocidad de dichas partı́culas se puede descomponer en
v2 = v2k + v
2
? (112)
De esta manera, a una distancia s0 a lo largo del bucle, en donde la magnitud del campo magnético es B0, la




?0. Este punto también debe




= cte. Si esta constante toma el mismo valor para







donde v y B son la velocidad de la partı́cula y la magnitud del campo magnético para un punto arbitrario sobre












siendo ↵ el ángulo de inclinación entre el vector velocidad instantánea de una partı́cula cargada que viaja a lo
largo del bucle y el vector campo magnético del lugar donde se encuentra dicha partı́cula.
En el caso particular en el que sin2 ↵ = 1, v2? = v2 y v2k = 0. Es justamente cuando se alcanza esta condición
que la partı́cula cargada se devuelve en su trayectoria, o sea cuando el ángulo de inclinación es un múltiplo
entero de ⇡/2.
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Simulación
Solución numérica de la Ecuación de Fokker-Planck dependiente del tiempo
Con lo que se ha mostrado hasta el momento se tiene ya una idea clara de la importancia que tienen los pro-
cesos de aceleración de partı́culas cargadas a través de un plasma magnetizado en el estudio de la astrofı́sica
de altas energı́as24. Además, se mostró que un método usado para la decripción dinámica de este tipo de pro-
cesos se puede trabajar mediante el uso y la solución de la ecuación de Fokker-Planck dependiente del tiempo.
Este formalismo es muy general, y no se restringe únicamente al estudio de eventos asociados a fulguraciones
solares; otros trabajos han desarrollado análisis similares en la investigación de discos de acreción asociados
a un agujero negro, estallidos en radio, estallidos en rayos gamma, magnetósferas planetarias, atmósferas de
objetos astrofı́sicos compactos, etc (ver por ejemplo Cohn and Kulsrud [1978] y Becker et al. [2006]). Ahora
bien, dependiendo de los parámetros fı́sicos del plasma como la densidad de número, la magnitud del campo
magnético, y la energı́a de las partı́culas inyectadas, algunos procesos fenomenológicos van a ser más relevan-
tes que otros. Con el ánimo de simplificar suficientemente el problema de manera tal que sea posible llevar a
cabo la simulación, pero teniendo cuidado de no perder demasiada información fı́sica importante en la dinámi-
ca del proceso de aceleración, presentamos aquı́ una ecuación de Fokker-Planck que Hamilton et al. [1990]
han propuesto con anterioridad para llevar a cabo un estudio razonable de la aceleración de partı́culas en un
evento de fulguración solar.
La ecuación de Fokker-Planck es un formalismo que describe la evolución temporal de una función de den-
sidad de probabilidad que generalmente depende de ciertas cantidades fı́sicas reales del conjunto de partı́culas
de interés. Para desarrollar este tipo de análisis de debe conocer con claridad las variables más adecuadas para
abordar este tratamiento. Inicialmente se desearı́a que dicha función dependiera de alguna variable espacial.
En el caso de los bucles solares la trayectoria que siguen las partı́culas es gobernada principalmente por la
geometrı́a del campo magnético en un movimiento que, como ya se mencionó anteriormente, se conoce como
giro-movimiento. El giro-radio, definido como el radio de la circunferencia instantánea de la trayectoria de
cada una de las partı́culas cargadas en su movimiento a lo largo de un campo magnético localmente uniforme,





en donde me es la masa en reposo de un electrón, B es la magnitud del campo magnético local, v? es la
velocidad tangencial a la órbita de giro instantánea de cada partı́cula y perpendicular a la dirección de ~B, y qe
24 En el contexto de este trabajo cuando nos referimos a altas energı́as queremos dar cuenta de aquellas energı́as de un conjunto de
partı́culas aceleradas asociadas a procesos no térmicos. Para la inyección de un haz de partı́culas en un bucle coronal con condiciones
fı́sicas tı́picas (una longitud del bucle de ⇠ 1,2⇥109 cm, una magnitud de campo magnético de ⇠ 102 o ⇠ 103 gauss y una densidad de
número que oscila entre ⇠ 109 y ⇠ 1014 cm 3 ) consideramos un rango que puede ir desde los ⇠ 10 keV hasta ⇠ 1 MeV, dependiendo
de si las partı́culas en cuestión son electrones o protones.
25En el caso de los electrones, un tratamiento no-relativista de la componente no-térmica de la energı́a se limita a trabajar en la
banda entre los 10 keV y los 100 keV que corresponde a velocidades entre los 0.02c y 0.2c respectivamente. Con este acotamiento
en las energı́as garantizamos una diferencia no mayor al 3 % entre el análisis que aquı́ presentamos y un tratamiento que incluya







, expandiendo esta expresión usando el teorema del binomio (a + x)n = an + nan 1x + n(n 1)2! a
n 2x2 + ... y
comparando el valor obtenido con el calculado mediante la expesión clásica para la energı́a cinética Ec = 12 mev
2.
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es la carga eléctrica de cada electrón. Reemplazando en la ecuación (115) los valores tı́picos de cada cantidad
para una fulguración encontramos
rg-fulguración ' 9,11 ⇥ 10
 31 kg 6 ⇥ 107 m s 1
1,6 ⇥ 10 19 C 10 1 kg C 1 s 1 ' 3,4 ⇥ 10
 3 m,
de forma que el radio de giro resulta ser unos 10 órdenes de magnitud menor que la longitud tı́pica de un bucle
solar y por lo tanto se puede despreciar el movimiento helicoidal de manera que espacialmente cada partı́cula
solo dependa de su posición a lo largo del bucle, la cual denotaremos como s de aquı́ en adelante.
La función de distribución en el espacio de momentum puede ser especificada por dos componentes del
momentum. Hamilton et al. [1990] mostraron que dos cantidades que se pueden usar para este fin son la
energı́a (E) y el coseno del ángulo de inclinación (µ). De esta manera la función de distribución depende de
cuatro variables W = W(E, µ, s, t), siendo t el tiempo. Esta función de distribución obedece la ecuación de
Fokker-Planck mostrada en (78), el problema se reduce entonces a resolver dicha ecuación. Aunque existe
un par de soluciones analı́ticas de esta ecuación bajo restricciones fuertes, en general la forma de resolverla
debe ser mediante el uso de un método numérico. Existen varias técnicas disponibles para atacar el problema
numéricamente. Siguiendo a Hamilton et al. [1990], nosotros usamos la técnica de diferencias finitas junto con
la de operador de división (en inglés time operator splitting).
Método de diferencias finitas
El método consiste en solucionar una determinada ecuación diferencial parcial que evoluciona linealmente en
el tiempo haciendo que esta sea igual a la suma de ciertos operadores diferentes Ôi que actúan sobre la función







en donde x es el vector en el espacio de fase (aquı́ x representa E, µ y s), W es al menos de clase C3 y los
Ôi son operadores diferenciales (i   1) o multiplicativos (i = 0). De acuerdo con el método del operador de
división, uno puede expresar la función W(x, t +  t) como una aplicación sucesiva de operadores diferencias
sobre la función W(x, t) de modo tal que dicha aplicación sucesiva se aproxime al operador diferencial Ôi y
hace que la función W avance en un paso de tiempo  t.
W(x, t +  t) =  k( k 1[. . . 2( 1[W(x, t), t], t) . . . , t], t), (117)
De esta manera se hace la aproximación entre la ecuación diferencial real y una sucesión de ecuaciones de
diferenciales finitas que dependen del orden de las derivadas en consideración, de modo tal que:
si i = 1, Ô1[W(x, t)]! W(x, t +  t) =  1(W, t),
si i = 2, Ô2[W(x, t)]! W(x, t +  t) =  2[ 1(W, t)], (118)
etc. Con esta descripción del método ya es posible entrar a analizar en detalle cada término en la ecuación
(78). Una forma general operacional de la ecuación (78) es
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 @W
@t















en donde j = 1, 2, 3 representa a las variables E, µ, s. Para continuar con el análisis consideraremos más
adelante los términos de cada una de las variables en la ecuación (78). En este método numérico usualmente
se toman las variaciones con respecto a s, E, µ, en forma independiente, como si la variación temporal de la
función de distribución W con respecto al tiempo,  @W/@t, variase en forma independiente con respecto a
las tres variables citadas anteriormente, de modo tal que consideraremos cada una de estas variaciones como
una ecuación diferencial más sencilla, la cual se resuelve, y al final la suma de las tres contribuciones se
considerará como la variación total de W con respecto del tiempo. Para facilitar nuestra nomenclatura cada
una de las variaciones de W con respecto del tiempo, encontradas de la forma citada, las llamaremos Ws, WE,
Wµ, sin que ello denote una naturaleza vectorial de W.
Dependencia con la posición
Nótese que en este término la rapidez v es independiente de la posición a lo largo del bucle s de manera que el






A este tipo de ecuación se le conoce con el nombre de ecuación de transporte monótono. Para este tipo
de ecuaciones el mejor método que puede ser usado para solucionarla es justamente el de diferencias finitas
[Hawley et al., 1984]. La función de distribución Ws(s, t +  t) se expresa como
Ws(s, t +  t) = (121)8>><
>>:
Ws(s, t)   µv  t s [Ws(s, t)  Ws(s    s, t)]   µv  t s (1   µv  t s )[ Ws(s, t)    Ws(s    s, t)], para µv  t s > 0,
Ws(s, t)   µv  t s [Ws(s +  s, t)  Ws(s, t)]   µv  t s (1   µv  t s )[ Ws(s +  s, t)    Ws(s, t)], para µv  t s < 0;





[Ws(s+ s,t) Ws(s  s,t)] , para [Ws(s, t)  Ws(s    s, t)][Ws(s +  s, t)  Ws(s, t)] > 0,
0, para el resto.
(122)
Dependencia con la energı́a
Para este término la velocidad de transporte V(x, t) en la ecuación (77) depende explı́citamente de la energı́a,
de manera que para proponer una solución se define la funciónWE = VWE y dE = V dE; de esta manera el
problema se reduce al que ya se resolvió arriba y se puede llevar a cabo usando el mismo método. En este caso
se aplica el algoritmo descrito por Centrella and Wilson [1984]. Ası́
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WE(E0, t +  t) = WE(E0, t)    t
 E
[VE(E0 +  E/2)W(E0 +  E/2, t)   VE(E0    E/2)W(E0    E/2, t)]. (123)
Fı́sicamente, VE(E0 +  E/2)W(E0    E/2, t) y VE(E0 +  E/2)W(E0    E/2, t) son el flujo que sale y que
entra respectivamente a la celda numérica centrada en el valor de energı́a particular E0 (en el caso en el que
VE < 0 entonces los flujos serán negativos). El valor de WE(E0    E/2, t) está dado por
si VE > 0 : WE(E0    E/2, t) =
8>><
>>:
mı́n[W(E0    E),máx{W(E0, t),W(E0, t)}], W(E0, t)  W(E0    E, t)
máx[W(E0    E),mı́n{W(E0, t),W(E0, t)}], W(E0, t) > W(E0    E, t) ,
si VE < 0 : WE(E0    E/2, t) =
8>><
>>:
máx[W(E0),mı́n{W(E0, t),W(E0, t)}], W(E0, t)  W(E0    E, t)
mı́n[W(E0),máx{W(E0, t),W(E0, t)}], W(E0, t) > W(E0    E, t) ,
(124)
con W(E0, t) =








0    E, t)   12W(E0   2 E, t), para VE > 0
3
2W(E
0, t)   12W(E0 +  E, t), para VE < 0
. (125)
Dependencia con el ángulo de inclinación (término difusivo)
El término de dispersión por colisión Coulombiana en la ecuación (78) hace que aparezca un término difusivo
en la dependencia con el ángulo de inclinación de la ecuación de Fokker-Planck además del término convectivo,
como lo podemos apreciar en la siguiente expresión:
@
@t






























la cual puede ser solucionada numéricamente usando el método de Crank-Nicholson [Smith, 1985]. Explı́cita-
mente,






Wµ(µ +  µ, t)  Wµ(µ    µ, t)
2 µ
+







Wµ(µ +  µ, t)  Wµ(µ, t)
 µ





Wµ(µ +  µ, t +  t)  Wµ(µ, t +  t)
 µ
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Código numérico
Teniendo en cuenta los algoritmos expuestos anteriormente para la solución numérica de la ecuación de
Fokker-Planck dependiente del tiempo, Hamilton et al. desarrollaron un conjunto de códigos en 1997 escritos
en FORTRAN que solucionan la ecuación bajo las condiciones fı́sicas tı́picas (según la literatura cientı́fi-
ca) de la aceleración de electrones en una fulguración solar. Años más tarde Holman et al. [2001] desa-
rrollaron mejoras en velocidad y eficiencia de cómputo de este conjunto de programas e implementaron
unos códigos escritos en lenguaje IDL (de sus siglas en inglés Interactive Data Language) para facilitar
la visualización de los resultados. Todos estos programas han sido publicados en la internet en la página
http://hesperia.gsfc.nasa.gov/hessi/modelware.htm (fkrplk.zip)26; también es posible encontrar
allı́ la documentación necesaria para entender la forma general en que funcionan los códigos, la forma en la
que pueden ser modificados para incluir otras fenomenologı́as aparte de las que están incluidas como lo son,
emisión Bremsstrahlung en rayos-X y radiación giro-sincrotrón), y la manera en la que deben ser corridos para
obtener los resultados esperados [Holman et al., 2001]. Este conjunto de programas consta de diez códigos
escritos en FORTRAN 90 que contienen todos los algoritmos necesarios para resolver la ecuación de Fokker-
Planck, además de la geometrı́a, condiciones de frontera y condiciones iniciales de jet de partı́culas incidentes.
Además contiene el programa en IDL que visualiza los resultados fácilmente.
Recientemente y de manera simultánea al desarrollo de esta tesis Paulo Simoes ha traducido estos códigos
a C++ y ha introducido una manera sencilla de trabajar con diferentes tipos de funciones de inyección del
conjunto incidente de partı́culas, la función que describe la densidad del plasma ambiental, y la forma en la
que el campo magnético se distribuye a lo largo del bucle solar. Además, introduce en los códigos el mane-
jo de archivos binarios como archivos de salida para que sea más sencilla su visualización usando lenguajes
como IDL. Inicialmente trabajamos con base en los códigos desarrollados por Holman et al. [2001], y luego
trabajamos en una colaboración con el Dr. Paulo Simoes27.
Consideraciones iniciales de la simulación
Para abordar el problema se debe establecer qué tipo de condiciones iniciales se exigen sobre los parámetros
fı́sicos y geométricas de la función de distribución en cada una de las variables que la gobiernan para el
conjunto completo de partı́culas inyectadas. En lo que se refiere a la dependencia energética de la función
de distribución, apelamos a los trabajos desarrollados por Lu and Petrosian [1988] en los que mostraron que
la intensidad de flujo asociada a las fases impulsiva y de decaimiento de una fulguración solar tiene una
dependencia expresada mediante






donde E0 es una energı́a de referencia (que usualmente se toma como 50keV) y   es el ı́ndice espectral para
los fotones provenientes de la fulguración.
26Desarrollos recientes plantean otro tipo de códigos para resolver esta misma ecuación. Ver por ejemplo http://code.google.
com/p/fokker-planck-code/downloads/list.
27 Paulo Simoes actualmente es investigador posdoc en la School of Physics and Astronomy de la Universidad de Glasgow (UK),
para aprovechar las ventajas ya descritas de este nuevo conjunto de programas.
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Aceleración estocástica de partı́culas Consideraciones iniciales de la simulación
Fecha Hora (TU)  
20 Feb 2002 11:06:00 - 11:06:40 4.89
17 Mar 2002 19:27:30 - 19:29:10 4.84
31 May 2002 00:06:40 - 00:08:00 3.79
01 Jun 2002 03:53:10 - 03:54:30 4.26
Cuadro 6: Índice de la ley de potencias que obedece la distribución de densidad de electrones para cuatro
fulguraciones diferentes que tuvieron lugar en 2002. El valor de cada ı́ndice se determinó usando un blanco
ionizado uniforme bajo el protocolo usado por defecto por SPEX, el software especializado de RHESSI para
estos menesteres [Kontar et al., 2002].
Figura 59: Ejemplo de las distribuciones tipo ley de potencias
usadas para ajustar la parte de emisión no-térmica de un espec-
tro tı́pico de una fulguración solar con una emisión discernible
en rayos-X duros. Como se ejemplifica en el cuadro 6 los ı́ndi-
ces   usualmente toman valores entre 3.5 y 5.0. Para la distribu-
ción energética de la distribución de densidad electrónica que
se introduce como input en nuestra simulación usamos valores
para   en el rango que se muestra aquı́.
Por otro lado, si se asume que la función
de distribución de densidad electrónica obe-
dece también una ley de potencias, es decir
felectrones / E  , el ı́ndice de la ley de poten-
cia   debe estar relacionado de alguna mane-
ra con el ı́ndice espectral  . Ası́, dependien-
do del tipo de interacción entre los electrones
acelerados y el plasma del ambiente circun-
dante a la posición donde la emisión fotónica
tiene lugar, esta relación toma una forma que
depende esencialmente del mecanismo do-
minante de radiación. Tandberg-Hanssen and
Emslie [1988] hacen una descripción de este
tipo de relación entre los dos ı́ndices a través
de los dos modelos que han demostrado ma-
yor éxito hasta el momento en su contras-
te con los resultados observacionales, el lla-
mado modelo de blanco grueso (thick target
model) y el modelo de blanco delgado (thin
target model). Según estos modelos, esta re-
lación está dada por
 thin =   + 0,5  thick =     1,5. (130)
La realidad es que el valor numérico de
estos ı́ndices de deben encontrar de forma
empı́rica. Muchos trabajos en torno al mejor ajuste de los espectros observacionales de diferentes fulgura-
ciones han sido desarrollados, obteniendo rangos de validez para estos ı́ndices entre 2 .   . 8 y 3 .   . 9
[Grigis and Benz, 2006]. Un ejemplo de este tipo de análisis observacional lo muestran Kontar et al. [2002],
quienes para cuatro eventos de fulguraciones altamente energéticas reportan valores de ı́ndice espectral de los
electrones como se puede apreciar en el cuadro 6.
Teniendo en cuenta lo anterior, no estamos muy lejos de la realidad fı́sica si para el tiempo inicial impo-
nemos que la distribución de densidad electrónica en función de la energı́a obedecerá una ley de potencia con
ı́ndice   = 4,5. En general,
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felectrones = Ae(mec2)   (131)
donde Ae es una constante de ajuste al espectro según el flujo que se tenga y mec2 es la energı́a total de un
electrón tı́pico (la suma de la energı́a en reposo más su energı́a cinética).
Figura 60: Función de entrada para la distribución de
densidad de probabilidad electrónica. (a) Dependencia
gaussiana con la posición y el ángulo de inclinación.
(b) Dependencia con la posición y la energı́a.
Siguiendo con la discusión de cómo debe ser
la distribución inicial del programa que resuelve
numéricamente la ecuación de Fokker-Planck en
función de cada una de las variables de las que
depende, ahora es el turno de discutir la distri-
bución inicial de la densidad electrónica en fun-
ción del ángulo de inclinación ↵, o equivalente-
mente del coseno de este, µ = cos↵. Una vez
el jet de partı́culas es inyectado en el bucle so-
lar por la cima de este, la dirección en la que
inciden cada una de ellas tiene un sentido prefe-
rencial que resulta ser perpendicular a las lı́neas
de campo magnético en esa localidad, es decir
cos↵ = 0. Este proceso de inyección está acom-
pañado de varios fenómenos aleatorios, la distri-
bución incidente se debe poder modelar como una
distribución gaussiana con cierto valor de desvia-





do A↵ una constante de normalización o de ajus-
te y dµ la desviación estándar. Algunos trabajos
se han desarrollado tratando de describir la me-
jor función de distribución en función del ángulo
de inclinación que mejor se acomode a los resul-
tados observacionales y que pueda ser usada co-
mo parámetro de entrada en los diferentes códi-
gos numéricos relacionados con este fenómeno. Si-
guiendo a Lee and Gary [2000] nosotros usamos
para t = 0, los valores iniciales µ = 1 pa-
ra el coseno del ángulo de inclinación ↵ y dµ =
0,26 para su desviación estándar respectivamen-
te.
Usamos también una distribución con dependencia gaussiana en la posición, esto es







con ds = 108 cm (dos órdenes de magnitud menor que la longitud tı́pica de un bucle solar), en donde ds es
la desviación estándar respectiva. De esta manera, la distribución de densidad de probabilidad en función de
la posición, el ángulo de inclinación y de la posición para el momento de la inyección (que usamos como
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parámetro de entrada de nuestra simulación) se muestra en a figura 60.
Es importante precisar también la forma temporal en la que deben ser inyectadas las partı́culas en la cima
del bucle. Numéricamente lo más sencillo es hacer que todo el conjunto de partı́culas aparezcan en la cima
súbitamente para un tiempo dado (el tiempo inicial) tal y como funciona el código original desarrollado por
Hamilton et al. [1990]. Sin embargo, esto no es del todo cierto durante el fenómeno fı́sico real; en el momen-
to de la inyección las partı́culas arriban al bucle con cierta distribución temporal. Siguiendo a Aschwanden
[2004], este tiempo de inyección de las partı́culas es más importante que el tiempo en el cual se hayan ace-
lerado las partı́culas, previas a su incidencia sobre la cima del bucle, para determinar la escala de tiempo de
emisión en rayos-X duros, lo que caracteriza la dinámica del proceso post-reconexión.
Una vez definida la fı́sica detrás de la inyección del conjunto de electrones acelerados en la cima de bucle
solar podemos centrarnos más en los detalles técnicos relacionados con los parámetros iniciales que se deben
suministrar al conjunto de programas que resuelve la ecuación de Fokker-Planck dependiente del tiempo que
es justamente el tema que abordamos a continuación.
Parámetros de entrada del conjunto de programas
Figura 61: Evolución temporal de la distribución de densidad de
probabilidad electrónica usado en la simulación con una energı́a
de 46 keV, una ángulo de inclinación de 89,3  y una posición fija
de 2,532⇥107 cm. Se ve claramente que la función de inyección de
partı́culas obedece una forma gaussiana y que la intensidad máxi-
ma de inyección se alcanza cerca de ⇠ 1 segundo como propone
Aschwanden [2004].
Definir el tamaño de la grilla: ned es la
cantidad de pasos en energı́a (por omisión
usamos 40), nud es la cantidad de pasos
en el ángulo de inclinación (por defecto
usamos 80), nsd es la cantidad de pasos
en la longitud del bucle (por defecto usa-
mos 80), ntd es la cantidad de pasos en
tiempo (por defecto usamos 100). Se defi-
nen los lı́mites en energı́a en keV, ası́ emin
define el lı́mite inferior (por defecto usa-
mos 10), emax define el lı́mite superior
(por defecto usamos 200). Definimos los
lı́mites en la posición a lo largo del bu-
cle, ası́ smin define el lı́mite inferior en
la longitud del bucle (usualmente usamos
 2 ⇥ 109 m) y smax define el lı́mite su-
perior en la longitud del bucle (usualmen-
te usamos 2 ⇥ 109 m). La simulación de-
be contener un modelo de distribución de
campo magnético a lo largo del bucle, este
puede ser un modelo parabólico dado por
la expresión B(s) = B0 ⇥ (1 + sn/LBn) o
un modelo exponencial dado por la ecua-






que es necesario definir la razón de reflejo
magnético mr= B(s)B0 (por defecto lo toma-
mos como 2); nexp que es el exponente
que va en las expresiones para el calculo del campo magnético a lo largo del bucle, entre mayor sea este
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número mayor es el confinamiento de las partı́culas en los pies del bucle, pero un modelo parabólico exige
nexp = 2. Como hay dos modelos de campo magnético, al programa le indicamos cuál de los dos queremos
usar a través de la variable bmodel que si es cero tomará el modelo parabólico, y si en uno tomará el modelo
exponencial. Además se debe definir la densidad de número de partı́culas del plasma, esto se hace a través
de nmin y nmax (son valores alrededor de 1010 cm 3). El tiempo de la simulación está en segundos y es el
tiempo fenomenológico del proceso que se está simulando, tmax (tipicamente igual a 5 segundos). Por últi-
mo, debemos definir la función de distribución de las partı́culas que se inyectan. Dicha función debe definir
la distribución de la energı́a, el ángulo de inclinación y la distancia a lo largo del bucle para el conjunto de
partı́culas inyectadas. Esto se hace mediante un par de distribuciones gaussianas en el ángulo de inclinación









ción de energı́a de las partı́culas es una ley de potencias de la forma f e = Ae(mc2)  . Ası́, debemos definir la
variable delta que es el ı́ndice de la ley de potencias inicial para la energı́a del conjunto de partı́culas (usual-
mente 4.5). dp es la desviación estándar para la distribución del ángulo de inclinación (por defecto escogemos
0.26). p0 es el centro de la distribución gaussiana definida para el ángulo de inclinación (comunmente se toma
p0 como un valor muy cercano a uno ya que se trata del coseno del ángulo de inclinación, y esto significa
↵ ⇡ 0  que implica que el haz de electrones incide sobre el bucle casi de forma completamente tangencial).
De manera similar xd es la desviación estándar en la distribución gaussiana inicial propuesta para la variable
espacial (debe estar alrededor de un orden de magnitud menor a la longitud total del bucle), y x0 es el centro
de la distribución espacial (por omisión se toma como cero, a menos que se quiera una mayor distribución
sobre alguna de las patas del bucle). t0 es el tiempo posterior a la reconexión donde ocurre el máximo en la
distribución de partı́culas (comunmente se toma como 1,0 segundo). Finalmente tau es la desviación estándar
en tiempo para la distribución inicial de las partı́culas (por omisión se toma igual a 2,0). Si se quiere inyectar
un pulso repentino de partı́culas en un mismo punto, se debe tomar tau = 0. Además de esto, el conjunto de
programas está en la capacidad de considerar varios procesos fı́sicos asociados con el fenómeno de la acelera-
ción estocástica de partı́culas en un bucle solar. Para poder hacer cambios en los códigos de una manera más
cómoda, y en busca de hacer un seguimiento de la forma en que cada uno de estos procesos afecta la dinámica
del conjunto completo de partı́culas, se han introducido las variables run0, run1, run2, run3 y run4. Cada
una de estás puede tomar uno de dos únicos valores, 1 si se va a considerar como activo en el momento de de
ejcutar el programa o 0 si no se considera. run 0 activa el transporte (movimiento a lo largo del bucle solar)
de todas las partı́culas. run1 activa la capacidad de las partı́culas de perder energı́a a través de lo diferentes
procesos que se mencionaron en el capı́tulo anterior. run2 activa la reflexión magnética en el bucle, que co-
mo ya se vio depende del ángulo de inclinación y la magnitud del campo magnético. run3 activa la difusión
Coulombiana de las partı́culas aceleradas cuando interactúan con el plasma ambiental. run4 define un tiempo
finito de inyección de las partı́culas a acelerar dentro del bucle.
Resultados de la simulación
Una vez definidos todos estos parámetros, procedemos a correr el conjunto de códigos con los valores de cada
variable inicial como se indicó en el párrafo anterior con el objetivo principal de hacer una primera prueba de
calibración y de referencia del funcionamiento básico de la simulación. Para la visualización de los resultados
de esta simulación es necesario tener presente que la función de distribución W para el conjunto de electro-
nes es una función que depende de cuatro variables linealmente independientes, µ, s, E y t; por lo que para
observar el comportamiento de la función con respecto a cada una de ellas es necesario valernos de varias
sucesiones de imágenes en tres dimensiones. En las figuras que se muestran a continuación como resultado de
la simulación se grafica la función de distribución (eje vertical) en función de la posición a lo largo del bucle
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ned nud nsd ntd emin emax smin smax mr nexp bmodel
40 80 80 100 10 200  2 ⇥ 109 2 ⇥ 109 2 2 1
nmin nmax tmax delta dp p0 dx x0 t0 tau
1 ⇥ 1010 5 ⇥ 1010 5 4.5 0.26 0.9 1 ⇥ 108 0 1 2
run transport run energyloss run mirroring run di↵ussion run timeinject
1 1 1 1 1
Cuadro 7: Valores asignados a los parámetros iniciales de la simulación con los cuales se obtuvieron las gráficas
de las figuras 64, 65, 66 y 67.
s y el coseno del ángulo de inclinación µ. Las figuras 64, 65, 66 y 67 muestran una sucesión de imágenes en
donde se puede observar la evolución temporal de la función de distribución para energı́as de 20 keV, 80 keV,
136 keV y 200 keV respectivamente. La simulación se corrió asignando los valores respectivos del cuadro 7
para fijar los valores de los parámetros iniciales.
En cada una de las figuras 64, 65, 66 y 67 se mantiene la escala en el eje vertical, el que corresponde a la
función de distribución, pero para poder ver mejor dicha escala en la figura 62 se muestra una gráfica de cada
energı́a para un mismo tiempo t = 3,00 s.
De las figuras 64, 65, 66 y 67 es posible ver cómo para t = 0 la función de distribución obedece una gaus-
siana tanto para s (centrada en s = 0 que corresponde a la cima del bucle) como para µ, en donde a propósito
se ha centrado la gaussiana a 0.9 para simular que las partı́culas no entran al bucle completamente paralelo a
las lı́neas de campo magnético, sino un tanto inclinadas debido a la geometrı́a propia de este. A medida que el
tiempo empieza a transcurrir, la función de distribución tiende a aumentar por efecto de la inyección continua
de partı́culas y comienza a moverse hacia la parte positiva de s; esto debido a la dirección de las lı́neas de
campo y al valor de la carga eléctrica de los electrones. Por su parte la función de distribución muestra también
una dispersión en los valores del ángulo de inclinación ↵ y por lo tanto en su coseno µ. Esto último debido a la
interacción que los electrones tienen con el plasma local y que se evidencia en las ecuaciones de la simulación
a través del término Coulombiano.
Una tendencia clara es que, al aumentar el valor de la energı́a, para un mismo valor de tiempo, la función
de distribución se comporta con una dinámica mucho más rápida. También, es claramente observable que con
el transcurrir del tiempo la función de distribución aumenta su volumen, lo que significa que cada vez más
partı́culas van llegando al bucle, hasta llegar a un valor máximo a partir del cual dicho volumen decrece por
efecto de la pérdida del número de partı́culas dentro del bucle, es decir, el número de electrones en la simula-
ción va disminuyendo pues algunos de ellos, los que tienen un valor de ángulo de inclinación adecuado, logran
escapar.
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Figura 62: Función de distribución obtenida a partir de los datos de entrada del cuadro 7 para un mismo tiempo
fı́sico de 3,00 segundos y con energı́as de 20 keV (arriba a la izquierda), 80 keV (arriba a la derecha), 136 keV
(abajo a la izquierda) y 200 keV (abajo a la derecha). Esto se hace con el fin de visualizar de manera más
grande y fácil las escalas usadas en cada uno de los ejes, que son las mismas que se usan en las gráficas de las
figuras 64, 65, 66 y 67.
107
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También, se puede ver cómo el paquete de electrones que entra por la cima del bucle llena primero un lado
del bucle, se refleja una cantidad menor de partı́culas para dirigirse luego hacia el otro extremo.
Figura 63: Función de distribución obtenida a partir de los datos de entrada del cuadro 7 para un mismo tiempo
fı́sico de 3,00 segundos. De izquierda a derecha están las gráficas para un ángulo de inclinación de 90 , 45  y
0 . Esto se hace con el fin de visualizar de manera más grande y fácil las escalas usadas en cada uno de los
ejes, que son las mismas que se usan en las gráficas de las figuras 68, 69 y 70.
En cuanto al ángulo de inclinación, se observa una clara tendencia a seguir un comportamiento tipo sin2 ↵
a medida que el tiempo evoluciona, lo cual está de acuerdo con las expresiones de la ecuación (114).
Además, se hizo una serie de figuras usando una variante en los ejes escogidos para llevar a cabo las
gráficas. Esta vez se toma la energı́a y la longitud a lo largo del bucle, dejando constante el valor del ángulo
de inclinación. Estas series se pueden ver en las figuras 68, 69 y 70. Igual que antes, las escalas de cada uno
de los ejes se mantiene intacta en cada una de las series de gráficas que se muestran, pero para mejorar la
visualización de ellas se ponen juntas en la figura 63 para un mismo tiempo t = 3,0 segundos y para valores de
cos↵ de 0.01 , 0.50 y 1.00.
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Figura 64: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para una energı́a de 20
keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
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Figura 65: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para una energı́a de 80
keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
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Figura 66: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para una energı́a de 136
keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
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Figura 67: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para una energı́a de 200
keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
112
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Figura 68: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y E según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para un coseno del ángulo
de inclinación de 0.01. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
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Figura 69: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y E según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para un coseno del ángulo
de inclinación de 0.50. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
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Figura 70: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y E según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 para un coseno del ángulo
de inclinación de 1.00. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica.
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De las figuras 68, 69 y 70 se puede ver claramente que una vez las partı́culas son inyectadas, tienden a
irse a la parte del bucle que hemos denotado con valores positivos y luego llena el otro lado por efecto de los
electrones que se devuelven producto de la reflexón magnética. Además, algo que se evidencia con naturalidad
es que hay un número mayor de partı́culas con valores bajos en energı́a y que hay muchas menos partı́culas
con energı́as altas, justamente siguiendo una tendencia exponencial decreciente.
Otra observación inmediata, a través de las escalas verticales de los diferentes conjuntos de gráficas, es
que con el tiempo las partı́culas se acumulan a valores cercanos de ángulo de inclinación igual a 45 , pues son
precisamente estas partı́culas las que tienen una menor probabilidad de escapar del bucle o de reflejarse en sus
extremos.
Figura 71: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 excepto que se ha tomado
p0 =  0,9. Corresponden a una energı́a de 80 keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior de
cada gráfica
A continuación se volvió a correr el código numérico con los mismos valores para los parámetros de
entrada dados en el cuadro 7 excepto para el valor de p0 el cual lo tomamos igual a -0.9. Graficamos solo
aquella serie correspondiente a la función de distribución vs. longitud s y ángulo de inclinación µ para un valor
fijo de energı́a igual a 80 keV, esto con el fin de poder comparar con lo obtenido en el conjunto de gráficas de
la figura 65. Los resultados se muestran en la figura 71.
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Vemos de esta figura que el comportamiento es exactamente el mismo que se muestra en la figura 65, salvo
que esta vez al iniciar las partı́culas tienden a irse al lado denotado como negativo del bucle solar.
Algo claro en todas las series de gráficas es que a medida que transcurre el tiempo la función de distribu-
ción tiende a concentrarse en el centro del bucle, s = 0. A pesar de que empı́ricamente se encuentra que el
tiempo tı́pico de decaimiento son 5 segundos, y basados en esto es que asignamos el tiempo fı́sico de nuestra
simulación, pues nos gustarı́a saber qué pasa si asignamos un tiempo mayor. En este sentido, asignamos a la
variable tmax un valor por ejemplo de 10 minutos y volvemos a correr el programa. Los resultados se mues-
tran en el conjunto de imágenes de la figura 72. En ella se puede ver que pasados once segundos la cantidad
de partı́culas que permanecen en el bucle es despreciable comparadas con aquellas que fueron inicialmente
inyectadas. También es claro que la dinámica más importante de aceleración ocurre dentro de los primeros 5 o
6 segundos.
Figura 72: Serie de imágenes que muestran la evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 excepto que se ha tomado
un tiempo máximo para la simulación de tmax = 11 segundos. Corresponden a una energı́a de 80 keV. El
tiempo en segundos se muestra en la parte superior de cada gráfica
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Como se ha visto hasta ahora con los resultados que se han mostrado, el conjunto de códigos numéricos
tiene un gran potencial y versatilidad debido a la gran cantidad de parámetros de entrada que tiene. El siguiente
parámetro que podemos cambiar para observar cómo varı́a el comportamiento de la función de distribución
es el término de reflejo magnético mr que da la razón entre la magnitud del campo magnético en uno de los
extremos del bucle y su valor en la cúspide. Originalmente, y como hemos corrido los códigos hasta ahora,
este parámetro toma un valor de 2.0. Ahora miremos qué pasa si aumentamos por ejemplo en un orden de
magnitud este valor. Ası́, corremos la simulación nuevamente con los mismos valores iniciales dados por el
cuadro 7 excepto que tomamos rm = 20.0 y un tiempo máximo de 10 segundos. Los resultados se muestran
en la figura 73. De allı́ se puede observar que el tiempo de relajación casi que se duplica y que las partı́culas
recorren una distancia mucho menor a través del bucle permaneciendo mucho más tiempo en su interior. Esto es
evidencia directa de que la topologı́a del campo magnético cobra una importancia vital a la hora de determinar
la profundidad a la que pueden llegar los electrones acelerados. Se ve también que producto del aumento del
tiempo de relajación, el tiempo para el cual la función de distribución alcanza un máximo de intensidad ocurre
cerca de cuatro minutos.
Figura 73: Serie de imágenes que muestran a evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 excepto que se ha tomado
a mr = 20. Corresponden a una energı́a de 80 keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte superior
de cada gráfica y se evidencia que el tiempo de relajación aumenta comparado con la simulación corrida con
mr = 2.
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Para todas estas visualizaciones se escogió una energı́a de 80 keV pues es un valor tı́pico que observacio-
nalmente se asocia a emisiones no-térmicas.
Según Aschwanden [2004] uno de los aspectos más importantes que determinan si un pulso es visto o no
en rayos-X duros es el tiempo de inyección de las partı́culas (en nuestro código corresponde al parámetro tau).
Podemos ver cómo se ve alterada nuestra simulación en el momento en el que “jugamos” con este parámetro.
En la figura 75 y 76 se muestran una serie de imágenes correspondientes a un tau = 0,5 segundos y tau = 5,0
segundos respectivamente. De estos dos conjuntos de imágenes se puede observar que efectivamente el tiempo
que permanecen las partı́culas en el bucle disminuye unas cuatro veces para un tau = 0,5 s comparado con la
simulación en la que el tiempo de inyección es de cinco segundos. Además se observa que para los electrones
no térmicos, que en estas gráficas consideramos con energı́as de 80 keV, la intensidad de la función de distri-
bución aumenta un orden de magnitud cuando el tau disminuye en esa misma proporción. Para verificar esta
última caracterı́stica corrimos nuevamente el código considerando un tau = 0,05 segundos y las gráficas se
exponen en la figura 74.
Figura 74: Serie de imágenes que muestran a evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 excepto que se ha tomado
a tau = 0,05 segundos. Corresponden a una energı́a de 80 keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte
superior de cada gráfica. La intensidad máxima alcanzada por la función de distribución es de ⇠ 4 ⇥ 10 14
cm 3.
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Aceleración estocástica de partı́culas Discusión
De la figura 74 se ve que cuanto más impulsiva es la inyección de partı́culas, y por lo tanto todas inciden en
un periodo de tiempo muy corto, mayor es la intensidad en la función de distribución, particularmente para las
partı́culas con energı́as no-térmicas. En este caso la dinámica es mucho más rápida y el tiempo de relajación
es menor, del orden de los 3.5 segundos. Ası́ pues, vemos claramente que el tiempo de inyección del conjunto
de partı́culas en la cima del bucle es vital en la determinación del valor de la intensidad de la función de
distribución asociada a energı́as no-térmicas. Si a la vez estas partı́culas de energı́a alta son las responsables
de generar la emisión electromagnética en la banda de los rayos-X duros, como se supuso al inicio de este
capitulo, a través de diferentes mecanismos como la radiación Bremsstrahlung o radiación térmica; pues se
evidencia claramente la hipótesis de Aschwanden [2004] de que a menor tiempo de inyección mayor es la
probabilidad de registrar una emisión alta en rayos-X duros.
Figura 75: Serie de imágenes que muestran a evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 excepto que se ha tomado
a tau = 0,5 segundos. Corresponden a una energı́a de 80 keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte
superior de cada gráfica. La intensidad máxima alcanzada por la función de distribución es de ⇠ 5 ⇥ 10 15
cm 3.
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Figura 76: Serie de imágenes que muestran a evolución temporal de la función de distribución de los electrones
en función de s y µ según las condiciones iniciales que se muestran en el cuadro 7 excepto que se ha tomado
a tau = 5,0 segundos. Corresponden a una energı́a de 80 keV. El tiempo en segundos se muestra en la parte
superior de cada gráfica. La densidad de probabilidad máxima alcanzada por la función de distribución es de
⇠ 6 ⇥ 10 16 cm 3.
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Discusión
Ahora bien, un mayor flujo de electrones con energı́as altas que estén siendo inyectados en las bases del bucle
de forma muy rápida pueden llegar a estar involucrados en los procesos que posteriormente den cuenta de la
generación de una fuente sı́smica en las capas solares inmediatamente más profundas. Se recalca nuevamente
que esto sucederı́a bajo la suposición de que son los electrones acelerados durante y posteriormente al proceso
de reconexión magnética los responsables directos o indirectos de generar la fuente sı́smica.
El hecho de que en nuestro análisis observacional hayamos encontrado que todas las fulguraciones sı́smi-
camente activas hayan tenido asociada una fuerte emisión tanto en la banda de los rayos-X duros como un
aumento en la intensidad del continuo en luz blanca nos hace pensar que este proceso de aceleración estocásti-
ca puede dar cuenta de la fenomenologı́a previa que los electrones tenı́an antes de generar la fuente sı́smica,
y otorgarnos caracterı́sticas como por ejemplo que el tiempo de inyección es un parámetro fundamental que
determina qué cantidad de electrones están en la capacidad de interactuar con el plasma de aquellas capas más
profundas de la atmósfera solar.
Claramente la emisión en rayos-X duros y en luz blanca no son caracterı́sticas únicas de las fulguraciones
sı́smicamente activas; de hecho, ya han sido reportados varios sunquakes asociados a eventos explosivos que
no muestran estos dos tipos de emisiones con claridad. Con esto en mente no podemos más que concluir que
aunque un proceso de aceleración estocástica de electrones, como con el que se trabaja aquı́, está en la capaci-
dad de sugerir ciertas condiciones sobre el conjunto de partı́culas para que tengan una mayor probabilidad de
generar un sismo, esta no es la única fenomenologı́a que se deberı́a tener en cuenta a la hora de analizar este
tipo de procesos. Como se ha mostrado en otros trabajos previos, la topologı́a del campo magnético parece
estar relacionada también con la posibilidad o no de generar una perturbación acústica. Ası́ mismo diferentes
autores han trabajado en proponer partı́culas más pesadas (protones) para tratar de explicar la aparición del
sunquake en ciertas fulguraciones a las que se les registra emisión en rayos- .
En cualquier caso, el autor plantea una propuesta un tanto más salomónica en la que los procesos fı́sicos
que estén involucrados en la generación del sismo van a estar enteramente relacionados con las condiciones
iniciales del ambiente local previas al momento de la reconexión magnética. Entre estas podrı́an considerarse
la altura a la que ocurre la reconexión, la magnitud del campo magnético en las vecindades del bucle solar,
la torsión magnética, la temperatura y/o densidad del plasma a las diferentes “alturas”, la forma en la que las
partı́culas son aceleradas inmediatamente después de la reconexión (current sheet), la existencia o no de un
campo eléctrico local, la geometrı́a de la region activa que aloja el proceso, etc. Es necesario tener en cuenta
también que en la actualidad se desconoce la dinámica mediante la cual ocurre la reconexión magnética, y
que en muchos casos se toma como un proceso que es en sı́ una caja negra y lo que se analiza es la fı́sica antes
y después de este fenómeno.
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Conclusiones y discusión final
Este trabajo se centró en el estudio de uno de los eventos más explosivos que se pueden registrar en nuestro
vecindario solar: Las fulguraciones solares. En particular, se abordó el tema de la sismicidad asociada a es-
te tipo de explosiones (sunquakes); no siempre se presentan. Varios trabajos previos han propuesto diferentes
hipótesis en el intento de explicar la dinámica que rige este tipo de procesos. Algunas de ellas consideran como
responsables principales a un conjunto de electrones que adquieren energı́as no-térmicas después de la reco-
nexión magnética que da pie a la fulguración. Considerando estas mismas hipótesis, se analizó una muestra
de fulguraciones del ciclo solar actual en diferentes bandas espectrales, centrando nuestra atención en buscar
alguna relación entre la deposición de estos electrones de alta energı́a en capas un tanto más profundas de la
atmósfera solar, la observación de un sunquake, y el registro de una emisión localizada, tanto espacial como
temporalmente, en rayos-X duros y en luz blanca.
En la primera parte de esta tesis se consideró el problema de la influencia que tienen las perturbaciones at-
mosféricas sobre el registro de imágenes solares tomadas desde tierra en la banda del óptico. Particularmente,
se trabajó en la corrección de las imágenes obtenidas por la red de telescopios en tierra GONG++. Para ello se
colaboró en la elaboración e implementación de un conjunto de códigos numéricos que definen el algoritmo
de limpieza PASCAL (PArametric Smearing Correction ALgorithm). Se recurre a usar un laplaciano de nueve
puntos en vez de uno de cinco para solucionar numéricamente una ecuación diferencial que involucra segun-
das derivadas espaciales asociadas con la limpieza de las imágenes observacionales. Se modificó el algoritmo
que define al laplaciano de nueve puntos a fin de incluir tres parámetros que contrarrestaran la influencia de
la posición de cierta región de interés (por ejemplo una mancha solar) sobre el disco solar al momento de
generar la proyección heliográfica. Al final se hacen unas pruebas que muestran una precisión del ⇠ 5 % que
resulta bastante buena comparada con aquella que se alcanzaba previamente al usar el laplaciano de 5 puntos,
un 15 %. Este es el resultado, puntual, de uno de los objetivos especı́ficos propuesto previamente al desarrollo
de esta tesis.
La siguiente parte se ocupa de establecer la muestra de fulguraciones sobre las que se trabajó. Para ello se
escogieron todos aquellos eventos explosivos para los cuales el telescopio espacial RHESSI haya registrado
emisiones por encima de los 50 keV en el periodo comprendido entre Enero de 2010 y Octubre de 2012, obte-
niendo al final una lista que contenı́a 30 fulguraciones. Sobre este conjunto de eventos se aplicó el algoritmo
de limpieza PASCAL sobre los respectivos datos observados por GONG++ ası́ como también se procesaron
los fotogramas y Dopplergramas registrados por el SDO/HMI. Del total de los 30 eventos se observó que 17 de
ellos presentaron un aumento en la emisión en el continuo de luz blanca en el momento de la fase impulsiva de
la fulguración. Trece de ellas no presentaron un aumento fácil de observar en el tratamiento que aplicamos aquı́.
De la muestra logramos observar un total de cinco fulguraciones que presentan alguna clase de señal que
fácilmente se asocia con la presencia de un sunquake. Estos eventos sı́smicamente activos tuvieron lugar el 16
de Octubre de 2010 a las 19:12 TU, el 15 de Febrero de 2011 a las 01:55 TU, el 9 de Marzo de 2012 , el 5 de
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Julio de 2012 a las 03:36 y el 5 de Julio de 2012 a las 11:44 TU.
Además se colaboró en el análisis de las emisiones Doppler y en luz blanca registradas por el SDO/HMI
y GONG++ para la fulguración de clase GOES M2.0 ocurrida el 12 de Junio de 2010. En este análisis se en-
contró un artefacto en los datos observados por el Helioseismic and Magnetic Imager y se hace una discusión
completa de las diferentes razones que pudieron haberlo generado.
Al final de esta parte observacional del trabajo se desarrolló una discusión en la que se muestra que ca-
sualmente las cinco fulguraciones sı́smicamente activas de nuestra muestra mostraron también un aumento
discernible en la intensidad del continuo en luz blanca, reforzando la idea que, por lo menos para estos cinco
casos particulares, los electrones inyectados en el bucle solar posterior a la reconexión pudieron haber jugado
un papel importante en la generación de la fuente sı́smica que posteriormente permitió la visualización del
sunquake respectivo según las hipótesis propuestas con anterioridad por autores como Donea et al. [2006b] y
Martı́nez-Oliveros et al. [2008c].
Se concluye que una manera de buscar fulguraciones sı́smicamente activas es mediante la exploración a
través de su emisión en rayos-X duros o en luz blanca, pues son estas observaciones las que pueden estar
asociadas con la posible generación de una fuente sı́smica. La clasificación GOES que desarrolla la NOAA se
basa en la intensidad de cada fulguración vista en la banda de los rayos-X suaves, por lo que no se recomienda
trabajar una prospección basada en dicho catálogo.
A lo largo de la segunda mitad de esta tesis se desarrolló una simulación que modela una aceleración de
tipo estocástica sobre un conjunto de electrones que se inyectan en la cima de un bucle solar. Inicialmente se
encontró una expresión teórica que incluye los procesos de mayor importancia sobre esta dinámica dentro de
la ecuación de Fokker-Planck: Colisión Coulombiana, radiación giro-sincrotrón y reflexión magnética.
Se desarrollaron códigos en IDL y C++ en colaboración con el Doctor Paulo Simoes, que resuelven
numéricamente la ecuación de Fokker-Planck y que nos permitieron encontrar la dinámica del conjunto de
electrones como función de la posición a lo largo del bucle solar, el ángulo de inclinación, la energı́a y el
tiempo. Se establecieron un conjunto de condiciones iniciales, como lo son la forma en la que la función de
distribución del conjunto de partı́culas debı́a depender de cada una de las variables, y se “jugó” con los paráme-
tros de entrada del conjunto de códigos para estudiar la forma en la que la dinámica de los electrones se veı́a
afectada según las condiciones iniciales del sistema fı́sico. La simulación, concluida con éxito, fue otro de los
objetivos especifı́cos.
Se encuentra una relación importante entre el tiempo de inyección de los electrones sobre el bucle solar
y la intensidad de la función de distribución de los electrones. Entre más corto sea el tiempo de inyección,
y por lo tanto el conjunto de partı́culas entren a la cima del bucle de una forma más brusca, la intensidad de
la función de distribución correspondiente a electrones con energı́as no-térmicas va a ser mayor, aumentan-
do la probabilidad de que estos generen a su vez una emisión alta de radiación en la banda de los rayos-X duros.
Estos electrones pueden a su vez inducir la fuente sı́smica que da lugar al sunquake. Este resultado está en
concordancia con los resultados observacionales encontrados en esta tesis, en donde las fulguraciones sı́smi-
camente activas mostraron también una emisión alta en rayos-X duros y luz blanca.
A pesar de las “felices” coincidencias observacionales encontradas en este trabajo que sugieren que los
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electrones altamente energéticos son los responsables de la generación del sismo, pues debemos recordar que
otros autores han reportado sunquakes que no evidencian una emisión clara que se relacione con la interacción
de electrones energéticos con el ambiente solar. Esto nos lleva a sugerir una idea un tanto más salomónica en
la que la razón fı́sica que induzca la fuente sı́smica va a estar fuertemente ligada a las condiciones iniciales
previas a la reconexión magnética.
Finalmente, y como fruto de la presente tesis, podemos concluir que aspectos tales como la altura a la cual
ocurre la reconexión, la distribución de la temperatura y/o densidad a lo largo de la región, la topologı́a del
campo magnético local, el entorchamiento de las lı́neas de campo, el tiempo de relajación del bucle, el tiempo
durante el cual las partı́culas son aceleradas posterior al momento de la reconexión, la profundidad a la cual
pueden llegar las partı́culas, etc; van a determinar si es una u otra fenomenologı́a la que encasilla la dinámica
mediante la cual se induce el sismo.
Proyectos futuros
A modo de comentario personal del autor, esta tesis fue una aventura que enfrentamos inicialmente con los ojos
cerrados, pero que ha dejado buenos frutos. Con ella se ha abierto una ruta de investigación nueva y fascinan-
te en la que aún quedan muchas cosas por hacer. A continuación se mencionan algunas sugerencias al respecto.
Es posible seguir trabajando en el desarrollo de los códigos de limpieza bajo el algoritmo PASCAL para
aplicarlos no solamente sobre los fotogramas obtenidos por la red GONG++, sino también sobre los Doppler-
gramas y magnetogramas respectivos, a fin de desarrollar análisis más completos que involucren este tipo de
datos.
Se puede realizar un análisis más detallado de las fuentes sı́smicas asociadas a cada uno de los sunquakes
encontrados aquı́ basados en la técnica de holografı́a acústica, pero que esta vez considerando una fenomeno-
logı́a diferente a la hora de reconstruir los mapas de egresión acústica. De esta forma poder incluir aspectos
como una evolución temporal en la aparición de la fuente acústica, además de una geometrı́a diferente que
pueda dar cuenta de fuentes no puntuales y una no-simetrı́a angular en la propagación de las ondas acústicas.
Es posible “jugar” un poco más con los códigos de la simulación estocástica para encontrar un valor
numérico de la potencia asociada al conjunto completo de electrones con energı́as no-térmicas y, de esta ma-
nera, poder comparar directamente con aquellos valores que se obtienen a través de las medidas de emisiones
en la banda de los rayos-X duros de las fulguraciones sı́smicamente activas.
La simulación que se trabajó aquı́ considera un espacio unidimensional. De poder incluir en la simulación
una geometrı́a 2D o 3D serı́a posible comprender en mayor detalle la fı́sica de los diferentes procesos que
ocurren dentro de un bucle solar posteriormente al momento de la reconexión magnética y su posible vı́nculo
con la generación de una fuente acústica.
Diana Besliu-Ionescu desarrolló un estudio completo en el que catalogó un total de 18 fulguraciones como
sı́smicamente activas ocurridas a lo largo del ciclo solar 23. Si se sigue haciendo una prospección sobre las
fulguraciones que ocurran en el ciclo solar actual podrá desarrollarse un análisis estadı́stico que complemente
nuestro entendimiento de la fenomenologı́a asociada a los sunquakes.
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Presentaciones en eventos y publicaciones
En el marco del desarrollo de esta tesis se logró participar en una serie de eventos en los que fue posible presen-
tar avances en los resultados de este trabajo, ası́ como adentrarnos en la investigación de esta rama especı́fica
de la astrofı́sica solar. A continuación se citan las publicaciones y las presentaciones.
Artı́culos cientı́ficos:
• Alvarado-Gómez J.D., Buitrago-Casas J.C., Martı́nez-Oliveros J.C., Hudson H., Lindsey C., Calvo-
Mozo B. “Magneto-acoustic energies study of the seismically active flares of the 15 February 2011”.
Solar Physics, volume 280, Issue 2, pp.335-345.
• Martı́nez-Oliveros J.C., Lindsey C., Hudson H., Buitrago-Casas J.C. “Transient Artifacts in an SDO/HMI
Flare”. Aceptado para su publicación en la revista Solar Physics.
Presentaciones en eventos:
• “Leverhulme Flare Seismology Workshop”, September 2013. Conference: “Preliminar results from
the active regions 11158 and 11515”. Muller Space Science Laboratory, University College Lon-
don,UK.
• “Solar in Sonoma” Tracing the connection in Solar Eruptive Events, December 2012. Conference: “On
the WL and HXR emission of flaring events on the 24 solar cycle and their possible relation to
seismic activity”. California, USA.
• AGU Fall Meeting 2012, San Francisco, December 2012. Poster: “A survey in WL and HXR emission
on the energetic solar flares occurred during the beginning of the 24 solar cycle and their possible
relation with the generation of the seismic signals”. California, USA.
• III Congreso Colombiano de Astronomı́a y Astrofı́sica, Octubre 2012, Universidad Industrial de Santan-
der. Poster: “PASCAL: Un método de corrección atmosférica para los datos obtenidos con la red
de telescopios en Tierra GONG++”. Bucaramanga, Colombia.
• The Sun: From quiet to active - International Moscow Workshop on Solar Physics, September 2011,
Lebedev Institute of the Russian Academy of Sciences. Conference: “Multi-wavelength analysis of an
M-class seismically active flare on 14 August 2004”. Moscow, Russia.
• 5th “El Leoncito” International Solar Physics School, February 2011, Observatorio Astronómico Félix
Aguilar. Poster: “On the radio and HXR emissions of seismically active flares”. San Juan, Argentina.
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BIBLIOGRAFÍA BIBLIOGRAFÍA
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